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INTRODUCTION
On a longtemps cru que l’espace entre les e´toiles e´tait vide. Il apparaıˆt dans ce milieu comme
des zones sombres, des trous dans la distribution des e´toiles. En re´alite´, le milieu interstellaire est
un me´lange de gaz et de grains intimement lie´s. Ces grains ne repre´sentent qu’un pourcent de la
masse du milieu interstellaire qui ne repre´sente lui-meˆme que 10 % de la masse de notre Galaxie.
Cependant, leur roˆle dans l’e´volution physique et chimique de la Galaxie est primordial. Ainsi, la
mole´cule la plus abondante de l’Univers, le dihydroge`ne H2, est forme´e a` la surface des grains.
De plus, ils absorbent environ la moitie´ du rayonnement UV/visible des e´toiles pour le re´e´mettre
a` des longueurs d’onde plus grandes. Dans les re´gions les plus denses, les grains e´crantent le
rayonnement dissociant des e´toiles et permettent la survie des mole´cules forme´es sur leur surface
ou en phase gazeuse. Ils dominent e´galement le chauﬀage du gaz dans le milieu interstellaire diﬀus
par eﬀet photoe´lectrique. Par ailleurs, la formation, l’e´volution et la destruction des grains sont
e´troitement lie´es au cycle de vie des e´toiles. En eﬀet, ces dernie`res se forment au sein de nuages
interstellaires denses en incorporant une partie des grains pre´sents. Le flux UV des ces e´toiles
jeunes influe sur la dynamique, la chimie du gaz et la distribution de taille des grains. Enfin, a` la
fin de leur vie, elles e´jectent une partie de leur matie`re dans le milieu interstellaire, l’enrichissant
ainsi en e´le´ments lourds, composants majoritaires des grains. La compre´hension du cycle de vie
de la poussie`re a donc des implications bien plus larges que la simple e´tude des grains.
De l’infrarouge (IR) au submillime´trique, le spectre du milieu interstellaire est domine´ par
la contribution des grains ou poussie`res interstellaires. Pour expliquer cette e´mission ainsi que
l’extinction du rayonnement des e´toiles dans la Galaxie, il faut au moins trois populations de grains
distribue´es en tailles (De´sert et al. 1990) : les “gros grains” de taille supe´rieure a` 10 nm, les “tre`s
petits grains” de 1 a` 10 nm et les hydrocarbures aromatiques hydroge´ne´s interstellaires de taille
subnanome´trique (PAH pour Polycyclic Aromatic Hydrocarbons). Ces PAH interstellaires sont en
fait de grosses mole´cules qui e´mettent dans l’IR moyen une se´rie de bandes vibrationnelles.
La pre´sence de PAH dans le milieu interstellaire est donc atteste´e par l’observation d’une fa-
mille de bandes dans l’IR moyen caracte´ristiques de modes de vibration C-C et C-H sur des cycles
aromatiques. Cependant, en de´pit de plus de vingt ans de travaux expe´rimentaux et the´oriques, la
nature des PAH interstellaires reste incertaine : quelle est leur distribution de taille ? Sont-ils des
espe`ces radicalaires ou a` couches ferme´es ? Sont-ils plans ou ont-ils une structure tridimension-
nelle ? Sont-ils compacts ?... Etant donne´e l’importance des PAH pour la physique et la chimie du
milieu interstellaire, il est ne´cessaire d’utiliser d’autres observables afin de contraindre leurs pro-
prie´te´s. L’e´mission micro-onde des grains interstellaires qui sera observe´e prochainement avec le
satellite Planck est de ce point de vue une opportunite´. En eﬀet, les eﬀorts faits re´cemment dans
le but de mesurer les fluctuations du fonds diﬀus cosmologique ont motive´ une e´tude de´taille´e des
e´missions Galactiques dans le domaine micro-onde. Un exce`s d’e´mission inattendu a e´te´ de´couvert
entre 10 et 90 GHz et ne peut eˆtre explique´ par aucun des me´canismes d’e´mission de´ja` connus dans
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ce domaine de fre´quences (synchrotron, free-free, e´mission thermique des gros grains). Cet exce`s,
baptise´ “e´mission anormale” pour e´viter toute interpre´tation pre´mature´e, s’est re´ve´le´ eˆtre corre´le´ a`
l’e´mission IR des grains interstellaires. Draine et Lazarian (1998b) ont propose´ deux explications :
l’e´mission anormale pourrait eˆtre due a` l’e´mission dipolaire e´lectrique de PAH en rotation ou a`
l’e´mission dipolaire magne´tique de gros grains magne´tise´s. Comme on le verra dans cette the`se,
l’hypothe`se favorise´e aujourd’hui est celle de l’e´mission rotationnelle.
L’objectif central de ma the`se est la compre´hension de l’e´missivite´ des PAH interstellaires a`
grande longueur d’onde (de l’IR lointain au domaine micro-onde) en vue de pre´parer l’analyse
des donne´es Planck et Herschel. La premie`re e´tape de ce travail a e´te´ de mode´liser la distribution
d’e´nergie interne des PAH, en particulier la partie basse e´nergie. J’ai e´galement inclus de fac¸on
cohe´rente le traitement de l’excitation rotationnelle des PAH. Ces travaux de mode´lisation ont e´te´
eﬀectue´s en fonction de la taille des grains, de leurs proprie´te´s optiques et des conditions physiques
du milieu dans lequel ils se trouvent.
Afin de contraindre les proprie´te´s des PAH et de parvenir a` un mode`le physique de l’e´mission
anormale, j’ai confronte´ ces re´sultats aux donne´es disponibles. Mettant en œuvre une se´paration
base´e sur des mode`les physiques des composantes Galactiques, nous avons extrait l’e´mission anor-
male des donne´es WMAP. L’e´mission anormale de´duite de cette se´paration a e´te´ incluse dans le
Planck Sky Model et m’a permis de tester les pre´dictions de notre mode`le de rotation. L’extrac-
tion de l’e´mission anormale des donne´es WMAP permettra une se´paration des composantes plus
performante pour l’e´tude du fond diﬀus cosmologique avec les donne´es Planck. Cette composante
d’e´mission permettra d’apporter des informations sur ses porteurs : distribution de taille, moment
dipolaire e´lectrique, abondance.
Ma the`se est organise´e de la fac¸on suivante : le chapitre 1 est une bre`ve introduction sur le
milieu interstellaire (composition, structure, chauﬀage et refroidissement, champ magne´tique...).
Le chapitre 2 pre´sente les poussie`res interstellaires de fac¸on tre`s ge´ne´rale a` travers leur extinction
et leur e´mission. Les notions d’abondance et de de´ple´tion sont de´finies et le cycle de la matie`re
interstellaire de´crit. Dans le chapitre 3, je de´cris l’e´mission rovibrationnelle des PAH de l’IR proche
au submillime´trique. Le chapitre 4 est une revue des donne´es disponibles en e´mission anormale et
des mode`les qui tentent de l’expliquer. Je de´taille ici les contradictions existant entre ces mode`les
et les raisons pour lesquelles nous avons de´cide´ de cre´er un nouveau mode`le de rotation des PAH.
Le chapitre 5 est une description de ce mode`le. Les pre´dictions observationnelles qui en de´coulent
sont e´galement de´taille´es. Le chapitre 6 de´crit la me´thode utilise´e pour l’extraction de l’e´mission
anormale dans les donne´es WMAP. Enfin, le chapitre 7 pre´sente les re´sultats de la comparaison de
notre mode`le aux donne´es.
Chapitre 1
LE MILIEU INTERSTELLAIRE
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1.1 Introduction
Selon des crite`res terrestres, on pourrait qualifier le milieu interstellaire de vide quasiment par-
fait. Avec en moyenne un atome par cm3 dans notre Galaxie1, sa densite´ est environ 1019 fois plus
faible que celle mesure´e sur Terre au niveau de la mer. Malgre´ son caracte`re extreˆmement te´nu,
le milieu interstellaire joue un roˆle primordial dans la vie de la Galaxie. Les objets compacts et
brillants que sont les e´toiles et les plane`tes n’occupent qu’une faible partie du volume de la Ga-
laxie. Le milieu interstellaire remplit la quasi-totalite´ du volume de la Galaxie et repre´sente environ
10 % de sa masse. Il est compose´ de 70 % d’hydroge`ne, de 28 % d’he´lium et de 2 % d’e´le´ments
lourds ou me´taux2 (C, O, N, Si, Fe, S, Mg sont les plus abondants). Ces e´le´ments se retrouvent
sous forme de gaz atomique et mole´culaire (H 2 et CO sont les mole´cules les plus abondantes) et
de petites particules solides. Ces dernie`res, encore appele´es grains ou poussie`res, repre´sentent 1 %
de la masse totale du milieu interstellaire et seront de´crites au chapitre 2.
Les nuages interstellaires apparaissent souvent comme des zones sombres, des trous dans la
distribution des e´toiles. Des exemples bien connus de zones sombres sont la ne´buleuse de la Teˆte de
Cheval ou le Sac de Charbon (voir Fig. 1.1). La premie`re mise en e´vidence d’un milieu absorbant
1Dans toute la suite de cette the`se, le terme “Galaxie” avec un G majuscule de´signera notre galaxie, la Voie Lacte´e,
les galaxies en ge´ne´ral sinon.
2On appelle me´tal tous les e´le´ments plus lourds que l’he´lium.
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et diﬀusant fut faite par Trumpler en 1930 qui compara la taille apparente et la luminosite´ d’amas
globulaires. Ces deux mesures n’e´taient cohe´rentes qu’en supposant la pre´sence sur la ligne de
vise´e de particules absorbantes : les grains de poussie`re. Depuis, les observateurs ont pu montrer
que le milieu interstellaire est compose´ de nuages de formes varie´es dans des e´tats physiques et
chimiques diﬀe´rents, formant un tissage complexe de structures imbrique´es les unes dans les autres
sur une tre`s large gamme de tailles. Loin d’eˆtre statique, le milieu interstellaire est le sie`ge de
mouvements a` grande et a` petite e´chelle et d’interactions constantes avec la composante stellaire.
De nouvelles e´toiles naissent apre`s l’eﬀondrement de nuages interstellaires denses. Ces jeunes
e´toiles produisent alors un rayonnement visible-UV intense dans lequel baigne toutes les particules
interstellaires et leurs vents engendrent de la turbulence dans le milieu. Finalement, quand ces
e´toiles e´voluent et meurent, elles l’enrichissent en e´le´ments lourds et cre´ent des ondes de chocs
capables de modifier son e´tat physique et chimique et de provoquer la naissance de nouvelles
e´toiles. Par ailleurs, le milieu interstellaire posse`de un champ magne´tique relativement intense, qui
avec la matie`re ordinaire (gaz & poussie`res) et les rayons cosmiques forment les trois composants
de base du milieu interstellaire.
Ce chapitre de´crit succinctement les diﬀe´rents e´tats de la matie`re pre´sents dans le milieu in-
terstellaire et la manie`re dont ils sont distribue´s dans la Galaxie. Les sources de chauﬀage et de
refroidissement du milieu sont passe´es en revue ainsi que les e´tats d’e´quilibre thermique possibles.
Enfin, la dernie`re partie pre´sente brie`vement le champ magne´tique Galactique et son influence sur
le milieu interstellaire.
Figure 1.1 - Nuage mole´culaire Barnard 68 dans le complexe d’Ophiucus. Image compo-
site dans le visible et le proche IR en bandes B (bleu), V (vert) et I (rouge), obtenue avec
un des te´lescopes de 8 m du Very Large Telescope de l’Observatoire Europe´en Austral.
1.2 Les phases du milieu interstellaire
Le milieu interstellaire pre´sente une tre`s large gamme de densite´s et de tempe´ratures. La repre´-
sentation classique est de le diviser en un ensemble de phases du gaz. On les caracte´rise par la
densite´ d’hydroge`ne nH, l’e´tat d’ionisation et la tempe´rature Tgaz. Une des descriptions habituelles
consiste a` se´parer le milieu interstellaire en deux composantes : le milieu neutre et le milieu ionise´
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(Field et al. 1969; McKee et Ostriker 1977). Nous adopterons ici cette vision simple malgre´ une
re´alite´ beaucoup plus complexe. En eﬀet, le milieu dit neutre, la` ou` il n’y a pas de photons d’e´nergie
supe´rieure a` 911 ˚A susceptibles d’ioniser l’hydroge`ne, a un degre´ d’ionisation non nul (quelques
10−4 a` 10−1, cela est ne´gligeable). Les rayons cosmiques ionisent l’hydroge`ne partout dans le
milieu interstellaire et dans les zones expose´es a` l’UV, certains e´le´ments lourds s’ionisent (C,
S, Si, Fe). Par ailleurs, le milieu interstellaire e´tant agite´ par des vents stellaires, des explosions de
supernovae ou encore la rotation de la Galaxie elle-meˆme, les phases sont partiellement me´lange´es.
Les caracte´ristiques des phases interstellaires typiques sont re´sume´es dans le Tab. 1.1.
♣ Le milieu neutre
Le milieu neutre est la composante la plus importante en masse du milieu interstellaire. On la
divise en ge´ne´ral en trois phases distinctes : le milieu neutre et froid (CNM pour Cold Neutral
Medium), le milieu neutre et tie`de (WNM pour Warm Neutral Medium) dans lesquels l’hydroge`ne
est atomique, et les nuages mole´culaires. Ces derniers occupent une tre`s faible partie du volume
du milieu interstellaire mais repre´sentent environ 30 % de sa masse en raison de leur densite´ plus
forte que dans les autres nuages (nH > 100 cm−3). Ces nuages sont froids, denses et leur taille
n’exce`de pas quelques dizaines de parsecs3. L’inte´rieur des nuages est e´crante´ du rayonnement
stellaire permettant ainsi la formation de nombreuses mole´cules dont les plus abondantes : H 2 et
CO. Les nuages mole´culaires peuvent eˆtre lie´s gravitationnellement et s’eﬀondrer sur eux-meˆmes
pour former des e´toiles. Autour de ces nuages, on trouve un milieu plus diﬀus : le CNM. Cette
phase, organise´e sous forme de filaments interconnecte´s et de nuages, est moins dense que la phase
mole´culaire et l’hydroge`ne s’y trouve donc sous forme atomique. Enfin, il existe une phase plus
chaude et moins dense, le WNM, re´partie de manie`re plus homoge`ne et dans laquelle baignent le
CNM et les nuages mole´culaires. Cette phase occupe un volume important du milieu interstellaire
(Tab. 1.1).
♣ Le milieu ionise´
Le gaz interstellaire peut eˆtre ionise´. Cette ionisation peut eˆtre produite par le rayonnement UV
des e´toiles, par les rayons X ou par collision dans des chocs. On se´pare le milieu ionise´ en trois
phases : le milieu ionise´ et tie`de (WIM pour Warm Ionized Medium), le milieu chaud et ionise´ (HIM
pour Hot Ionized Medium) et les re´gions HII (notation astrophysique pour H +). Les re´gions HII
re´sultent de l’interaction des photons UV des e´toiles jeunes et massives avec le milieu interstellaire.
On observe alors la formation d’une coquille de gaz ionise´, localise´e autour de l’e´toile. C’est ce
qu’on appelle la sphe`re de Stro¨mgren. En re´alite´, ces re´gions sont rarement sphe´riques en raison de
l’inhomoge´ne´ite´ du milieu dans lequel les e´toiles se forment et e´galement car les e´toiles naissent le
plus souvent en “groupe”. Ces e´toiles se forment dans les nuages mole´culaires denses et la re´gion
HII cre´e´e lors de la naissance de l’e´toile peut percer le nuage parent et se de´verser vers l’exte´rieur
sous l’eﬀet de sa pression e´leve´e (eﬀet champagne). On a alors un milieu ionise´ et moins dense, le
WIM, qui contient 90 % du HII galactique. Le WIM peut e´galement eˆtre cre´e´ par ionisation du gaz
neutre tre`s diﬀus par le rayonnement UV d’e´toiles chaudes isole´es. La troisie`me phase ionise´e, le
HIM, est extreˆmement diﬀuse. Elle occupe la majeure partie du volume du milieu interstellaire hors
du plan Galactique. Le HIM est chauﬀe´ par les ondes de chocs de supernova a` des tempe´ratures
de 10 5 a` 107 K. C’est le gaz du HIM qui constitue la matie`re de ce que l’on appelle les fontaines
Galactiques : du gaz chaud est e´jecte´ dans le halo de la Galaxie ou` il se refroidit et se condense
avant de retomber vers le plan de la Galaxie sous forme de nuages a` haute vitesse ou a` vitesse
interme´diaire (Miville-Descheˆnes et al. 2005).
31 parsec = 1 pc = 3×1018 cm
4 1.3. DISTRIBUTION GALACTIQUE
Tableau 1.1 - Parame`tres physiques caracte´ristiques et principaux traceurs observationnels
pour les nuages mole´culaires (MC pour Molecular Clouds), le milieu neutre et froid (CNM
pour Cold Neutral Medium), le milieu neutre et tie`de (WNM pour Warm Neutral Medium),
le milieu ionise´ et tie`de (WIM pour Warm Ionized Medium) et le milieu ionise´ et chaud
(HIM pour Hot Ionized Medium).
Phase Tgaz (K) nH (cm−3) Volume (%) M(109M) Traceurs
MC 10-30 ≥ 100 ∼ 1 2.3 CO
CNM 50-100 10-100 1-4 3 HI en absorption
WNM ∼ 6000 ∼ 0.4 30-60 2 HI en e´mission
WIM ∼ 8000 ∼ 0.1 ∼ 20 2 Hα
HIM ∼ 106 ≤ 0.01 20-50 0.02 rayonnements X et UV
♣ Les re´gions de photodissociation
Les re´gions de photodissociation (PDR pour PhotoDissociation Region) sont les re´gions du mi-
lieu interstellaire neutre dans lesquelles le flux de photons UV est suﬃsamment intense pour domi-
ner leur e´volution physique et chimique. Une PDR est donc l’interface entre les re´gions HII et les
nuages mole´culaires. Ces re´gions sont caracte´rise´es par une forte intensite´ des raies [CII]λ158µm
et [OI]λ63µm, ainsi que des raies de rotation-vibration et de rotation de H2 et par une forte inten-
site´ des bandes aromatiques dans l’IR moyen (voir les chapitres 2 et 3). L’e´chelle de grandeur de
ces re´gions de´pend de la profondeur de pe´ne´tration du rayonnement UV. L’extinction a` ces lon-
gueurs d’onde est surtout due aux grains de poussie`re. Le rayonnement UV devient donc moins
dur et moins intense a` mesure qu’on s’enfonce dans le nuage dense. On observe ainsi une strati-
fication de la structure chimique des PDRs. La structure chimique caracte´ristique d’une PDR est
repre´sente´e sur la Fig. 1.2 (Draine et Bertoldi 1999). A τUV ∼ 0.6, il y a une transition assez brutale
de l’hydroge`ne atomique a` l’hydroge`ne mole´culaire. La profondeur et la brutalite´ de cette transi-
tion sont de´termine´es par l’auto-e´crantage de H2 : environ 1 fois sur 10, l’absorption d’un photon
UV conduit a` la dissociation de la mole´cule. Les transitions UV de H2 deviennent rapidement op-
tiquement e´paisses et les mole´cules situe´es a` l’inte´rieur sont donc auto-prote´ge´es vis-a`-vis de la
photodissociation. Ce phe´nome`ne, surtout eﬃcace pour H2 en raison de sa grande abondance, se
retrouve cependant pour CO. La transition C+/CO a lieu a` une profondeur plus grande, τUV ∼ 3−5.
L’oxyge`ne est toujours pre´sent sous forme atomique avec une diminution de son abondance en rai-
son de la formation de CO. L’e´paisseur maximale d’une PDR est de´finie par la condition suivante :
l’e´paisseur optique dans l’UV lointain est d’environ 15 soit une densite´ de colonne d’hydroge`ne
NH ∼ 2 × 1022 cm−2.
Les PDR sont des objets privile´gie´s pour l’e´tude des processus physiques et chimiques du mi-
lieu interstellaire. Elles sont en eﬀet facilement observables car brillantes, posse`dent des conditions
physiques varie´es et sont d’excellents candidats pour l’e´tude des re´actions chimiques, des interac-
tions photons/matie`re, et des me´canismes de chauﬀage et de refroidissement du gaz interstellaire.
1.3 Distribution Galactique
La matie`re interstellaire n’est pas distribue´e de manie`re homoge`ne dans la Galaxie : sa densite´
peut varier e´norme´ment d’une re´gion a` une autre. Estimer sa distribution est une taˆche complique´e
en raison des diﬃculte´s que l’on rencontre quand on veut mesurer la distance des nuages inter-
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Figure 1.2 - Le rayonnement UV pe´ne`tre dans un nuage de la gauche (re´gion HII) vers la
droite (nuage neutre puis nuage mole´culaire). La tempe´rature du gaz, la densite´ de colonne
et la profondeur optique dans l’UV lointain sont donne´es en bas de la figure. D’apre`s
Draine et Bertoldi (1999).
stellaires4 . Seule la position des re´gions HII peut eˆtre e´value´e de fac¸on assez pre´cise graˆce a` la
mesure de la distance des e´toiles ionisantes qui les cre´ent (soit par parallaxe, soit par photome´trie).
La Fig. 1.3 montre la distribution des re´gions HII projete´e sur le plan Galactique (Russeil 2003).
La nature spirale de notre Galaxie y est bien illustre´e, mais le nombre et l’orientation exacte des
bras restent des questions ouvertes. Les mode`les classiques donnent deux a` quatre bras a` la Ga-
laxie suivant les traceurs utilise´s (re´gions HII, CO, HI, poussie`res). Par exemple, Drimmel (2000)
a fait des observations en bande K qui tracent la population stellaire de la Galaxie. Le meilleur
ajustement est obtenu avec un mode`le a` deux bras alors que les observations a` 240 µm qui tracent
la poussie`re (voir chapitre 2) requie`rent un mode`le a` quatre bras. Ce re´sultat, qui a aussi e´te´ obtenu
pour d’autres galaxies, semble sugge´rer que les e´toiles et le gaz sont de´couple´s dans la Galaxie
(Grosbol et Patsis 1998).
Par ailleurs, la distribution radiale du gaz mole´culaire suit a` peu pre`s celle des re´gions ionise´es.
En eﬀet, les e´toiles jeunes qui cre´ent les re´gions HII sont forme´es au sein des nuages mole´culaires.
Leur e´chelle de hauteur, perpendiculairement au plan de la Galaxie, est de l’ordre de 80 pc a` demi-
densite´. La composante plus diﬀuse du gaz ionise´ atteint quant a` elle 1 kpc. On observe par ailleurs
que le gaz atomique neutre est concentre´ dans le plan Galactique et qu’il de´croıˆt en 1/ sin |b| a` plus
haute latitude, ou` b est la latitude Galactique. Le milieu interstellaire est e´galement structure´ par les
explosions de supernova et les vents stellaires d’associations d’e´toiles jeunes. Ceux-ci forment des
cavite´s qui apparaissent comme des trous dans la distribution de HI (Orion-Eridanus ou la Loop I
par exemple). Ce type de bulles occupe environ 20 % du volume du disque. Le gaz neutre est donc
structure´ en coquilles et en filaments a` grande e´chelle. Les observations de Kalberla et al. (1985)
a` plus petite e´chelle montrent par ailleurs que les nuages sont structure´s a` toutes les e´chelles :
4La distance d’un nuage atomique neutre est estime´e soit en mesurant la vitesse radiale du gaz, soit en mesurant
la distance de l’e´toile la plus lointaine observe´e dans sa direction sans que la lumie`re soit absorbe´e ou rougie. Les
incertitudes sur les distances obtenues ainsi sont cependant importantes.
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ils observent des structures jusqu’a` 0.5-1 pc. Plus re´cemment, Faison et Goss (2001) ont mis en
e´vidence des structures de 10 a` 20 U.A.5. La seule limitation semble donc eˆtre la re´solution spatiale
des instruments. Ainsi le milieu interstellaire est parfois de´crit comme multi-e´chelle.
Figure 1.3 - Spirale logarithmique a` quatre bras : meilleur ajustement de la position des
re´gions HII (cercles) dans le plan Galactique, la taille des symboles est proportionnelle
a` l’intensite´ de la source excitatrice (Russeil 2003). La position du Soleil est donne´e par
la grande e´toile. Les diﬀe´rents bras spiraux sont repre´sente´s : (1) Sagittaire-Care`ne, (2)
Ecu-Croix du Sud, (1’) La Re`gle, (2’) Perse´e. Les tirets repre´sentent le bras local ou bras
d’Orion dans lequel se situe le Soleil.
1.4 Sources d’e´nergie
Nous avons vu pre´ce´demment que le milieu interstellaire est compose´ de diﬀe´rentes phases. On
les caracte´rise avec la densite´, l’e´tat d’ionisation et la tempe´rature du gaz qui les composent. Cette
tempe´rature e´tant supe´rieure a` la tempe´rature du fond diﬀus cosmologique, on en de´duit donc qu’il
existe d’autres sources d’e´nergie. On peut les diviser en plusieurs cate´gories : les photons du champ
de rayonnement interstellaire, les rayons cosmiques, les photoe´lectrons, les re´actions chimiques,
les collisions et l’e´nergie me´canique.
♣ Champ de rayonnement interstellaire : ISRF
Le champ de rayonnement interstellaire (ISRF pour Interstellar Standard Radiation Field) est
la re´sultante de tous les processus d’e´mission galactiques et extragalactiques. Il est compose´ es-
51 U.A. = 1 Unite´ Astronomique = 150×106 km
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Figure 1.4 - Champ de rayonnement interstellaire standard ISRF (Mathis et al. 1983).
sentiellement de trois types de photons : les photons du fond diﬀus cosmologique (corps noir a` 2.7
K) ; les photons d’origine stellaire dans l’UV, le visible et l’IR proche (λ ≤ 8 µm) ; les photons
e´mis par les poussie`res interstellaires dans l’IR moyen et lointain (voir chapitre 2).
Pour de´terminer la partie stellaire de l’ISRF en fonction de la distance au centre Galactique DG,
Mathis et al. (1983) ont ajuste´ le spectre de l’ISRF observe´ dans la cavite´ solaire avec un me´lange
de quatre composantes stellaires de tempe´ratures diﬀe´rentes :
- des e´toiles jeunes qui dominent l’ISRF dans l’UV entre 0.09 et 0.25 µm
- des e´toiles plus vieilles du plan Galactique de´crites par des e´missions de corps noirs dilue´es6
avec T = 4500 K pour W = 10−14 et T = 4000 K pour W = 10−13
- des ge´antes rouges avec T = 3000 K pour W = 4 × 10−13 situe´es a` 4 ≤ DG ≤ 8 kpc
Cette composante stellaire a une intensite´ moyenne inte´gre´e de 2.2 × 10 −2 erg.cm−2.s−1 entre 0.09
et 8 µm. Par ailleurs, l’e´mission des poussie`res interstellaires domine l’ISRF pour λ ≥ 8 µm
avec 4.9 × 10−3 erg.cm−2.s−1 entre 8 et 1000 µm. Mathis et al. (1983) estiment les variations de
l’e´mission des poussie`res et de l’e´mission stellaire avec DG par analogie avec d’autres galaxies et
a` l’aide de l’e´tude spectrale des e´toiles de la Galaxie. Ce champ de rayonnement n’inclut pas les
bandes IR d’hydrocarbures aromatiques hydroge´ne´s vers 10 µm dont l’intensite´ varie d’une phase
interstellaire a` l’autre. Le champ de rayonnement re´sultant est repre´sente´ sur la Fig. 1.4. Dans toute
la suite du manuscrit, a` moins que cela soit explicitement indique´, ce champ standard est utilise´
comme champ de rayonnement incident auquel est ajoute´ le fond diﬀus cosmologique (CMB pour
Cosmic Microwave Background). On de´finit le facteur G0 en fonction de l’inte´grale de l’ISRF entre
5 et 13.6 eV (ou 912 ˚A et 0.25 µm). On pose G0 = 1 pour le champ standard que nous venons de
de´finir.
♣ Rayons cosmiques
Les rayons cosmiques sont des noyaux d’atomes (en ge´ne´ral des protons) qui circulent dans
la Galaxie a` des e´nergies relativistes pouvant atteindre 10 20 eV. On peut se´parer ces rayons en
6On de´finit le facteur de dilution W du rayonnement stellaire comme W = J ν/Bν ∼ πR2/4πr20 ou` R est le rayon
de l’e´toile et r0 la distance au centre de l’e´toile.
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deux cate´gories : les rayons cosmiques d’e´nergie < 10 GeV et les rayons cosmiques de tre`s haute
e´nergie > 10 Gev. Les premiers, d’origine Galactique (Sreekumar et al. 1993), ont des e´nergies
comprises entre 1 et 10 GeV par nucle´on, e´nergies assez faibles pour qu’ils soient confine´s dans
la Galaxie. Les seconds, d’e´nergies beaucoup plus e´leve´es, s’e´chappent car le champ magne´tique
Galactique d’environ 5 µG ne permet pas de les confiner si on conside`re que ces cosmiques sont
des protons. Leur existence est explique´e de deux fac¸ons diﬀe´rentes. La premie`re fait appel a`
des noyaux plus lourds mais pose un proble`me d’abondance pour ces e´le´ments. La deuxie`me fait
appel a` des sources de rayons cosmiques extragalactiques mais pose un proble`me de dissipation
d’e´nergie sur des distances si grandes. L’origine des cosmiques de tre`s haute e´nergie reste aujour-
d’hui une question ouverte (Morlino et al. 2009). Quelle que soit leur origine ou leur e´nergie, ces
rayons cosmiques circulent dans le milieu interstellaire et interagissent avec lui. Ils transfe`rent de
l’e´nergie aux e´lectrons lie´s des atomes ou des mole´cules du gaz (ionisation et excitation) et aussi
aux e´lectrons libres (par collision coulombienne). Les e´lectrons ainsi e´jecte´s ou acce´le´re´s partagent
leur e´nergie cine´tique avec les autres particules du gaz. Les rayons cosmiques participent donc au
chauﬀage du gaz interstellaire (Goldsmith et al. 1969).
1.5 Processus de chauﬀage
♣ Les photoe´lectrons
Divers processus peuvent aboutir a` la pre´sence de photoe´lectrons d’e´nergie trop faible (quelques
eV) pour produire une excitation ou une ionisation des particules du milieu interstellaire. On peut
donc conside´rer que toute leur e´nergie sert a` chauﬀer le gaz lorsqu’ils se thermalisent sur les
e´lectrons du milieu. Ces processus sont les suivants :
1) l’ionisation des atomes et des mole´cules par le rayonnement UV libe`re des e´lectrons dont
l’e´nergie est la diﬀe´rence entre l’e´nergie du photon incident et l’e´nergie potentielle d’ioni-
sation ; ce processus domine le chauﬀage pour les re´gions HII (Spitzer 1978) ; dans le milieu
interstellaire neutre, le carbone est le principal producteur de photoe´lectrons (Lequeux 2002)
2) les rayons X provenant du milieu interstellaire chaud peuvent arracher des e´lectrons de la
couche K des atomes et des ions ; ces e´lectrons e´nerge´tiques primaires peuvent a` leur tour
produire des ionisations secondaires et libe´rer d’autres e´lectrons, moins e´nerge´tiques, qui vont
chauﬀer le gaz (Wolfire et al. 1995) ; le chauﬀage par les rayons X est eﬃcace dans le cas du
milieu atomique tie`de et pre`s des sources de rayons X (restes de supernovae, e´toiles tre`s jeunes).
3) l’eﬀet photoe´lectrique sur les grains (Draine 1978) : les photons UV peuvent eˆtre suﬃsamment
e´nerge´tiques pour arracher des e´lectrons de la couche de valence des grains ; ce processus est
le me´canisme de chauﬀage dominant du milieu froid diﬀus (voir le §5.2).
♣ Les re´actions chimiques
Le milieu interstellaire est le sie`ge de nombreuses re´actions chimiques dont certaines, exother-
miques, peuvent chauﬀer le gaz. Par exemple, la formation de H 2 a` la surface des grains est tre`s
exothermique. Elle libe`re 4.48 eV qui se re´partissent entre l’excitation vibrationnelle et rotation-
nelle de H 2, le chauﬀage du grain et l’e´nergie cine´tique de la mole´cule libe´re´e (Hollenbach et
McKee 1979). Le chauﬀage du gaz qui s’ensuit est un processus collisionnel, eﬃcace dans les
chocs et les re´gions photodomine´es denses.
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♣ Echange thermique gaz/grains
Dans les re´gions tre`s denses, les collisions entre les atomes et les mole´cules du gaz et les grains
peuvent eˆtre assez fre´quentes pour que le transfert d’e´nergie des uns aux autres soit eﬃcace. Ce
processus est important, en particulier dans le coeur des nuages mole´culaires ou` la densite´ est
grande et ou` les grains, chauﬀe´s par le rayonnement IR lointain, sont plus chauds que le gaz
(Falgarone et Puget 1985).
♣Mouvement macroscopique : l’e´nergie me´canique
Le milieu interstellaire est anime´ de mouvements macroscopiques qui peuvent e´galement par-
ticiper au chauﬀage du gaz. Par exemple, l’eﬀondrement d’un nuage sous l’eﬀet de sa propre gra-
vite´, pre´lude a` toute formation stellaire, est une source de chaleur pour le gaz. Les explosions de
supernovae, les vents stellaires et l’expansion des re´gions HII produisent de l’e´nergie me´canique.
Cette dernie`re se transforme en e´nergie thermique via les chocs et les mouvements turbulents du
gaz. Le champ magne´tique Galactique peut e´galement induire un chauﬀage du gaz par dissipa-
tion visqueuse des ondes d’Alfven. Enfin, le phe´nome`ne appele´ “diﬀusion ambipolaire” produit
un e´chauﬀement visqueux qui re´sulte des mouvements relatifs de la composante ionise´e et de la
composante neutre du plasma interstellaire.
1.6 Processus de refroidissement
On peut distinguer deux types de me´canismes de refroidissement : le refroidissement par e´mis-
sion des atomes, des ions et des mole´cules du gaz excite´s par collisions - ils transfe`rent ainsi
l’e´nergie cine´tique du milieu en rayonnement - et le refroidissement par me´canisme inverse de
certains des me´canismes de chauﬀage de´crits pre´ce´demment.
♣ Rayonnement des atomes, des ions et des mole´cules du gaz
Le refroidissement peut se faire par les raies de structure fine d’atomes et d’ions abondants dans
le milieu conside´re´, s’ils ont des niveaux de structure fine suﬃsamment proches du fondamental
pour pouvoir eˆtre excite´s facilement. Ce processus est dominant presque partout dans le milieu
interstellaire, neutre et ionise´. Il ne l’est pas dans les re´gions chaudes et dans le coeur des nuages
mole´culaires. Dans le milieu neutre, CII et OI dominent le refroidissement et OII, OIII, NII, NIII,
NeII et NeIII le dominent dans les re´gions HII. Quand la tempe´rature du milieu augmente, d’autres
niveaux que les niveaux de structure fine peuvent eˆtre peuple´s par collisions avec les e´lectrons
et ainsi produire un refroidissement. Par exemple, l’excitation du niveau n = 2 de l’hydroge`ne
qui se de´sexcite en e´mettant la raie Lyman α est un des processus les plus importants pour le
refroidissement (Le Bourlot et al. 1999). Dans les nuages mole´culaires, c’est l’excitation des raies
de rotation de CO qui domine le refroidissement.
♣Me´canismes inverses
L’eﬀet inverse de l’eﬀet photoe´lectrique, la recombinaison des e´lectrons sur les grains charge´s,
peut produire un refroidissement non ne´gligeable. Son taux croıˆt rapidement avec la tempe´rature
(Bakes et Tielens 1994). Enfin, dans le milieu neutre et diﬀus, ou` les grains sont toujours plus
froids que le gaz, les e´changes thermiques gaz/grains ne peuvent qu’entraıˆner un refroidissement
du gaz. Ce processus inverse n’est cependant pas dominant en raison de la faible densite´ du milieu
conside´re´.
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1.7 Parame`tres du gaz a` l’e´quilibre thermique
Nous venons de faire un inventaire des diﬀe´rents processus qui peuvent chauﬀer ou refroidir
le gaz. Dans la suite, on de´signe par Γ le gain d’e´nergie par unite´ de volume et de temps et par Λ
la perte d’e´nergie par unite´ de volume et de temps. Nous examinons ici l’e´quilibre thermique des
phases du milieu interstellaire pour une grande gamme de conditions physiques (nH,G0, Tgaz) :
Γ = Λ ou L = Γ − Λ = 0 (1.1)
La Fig. 1.5 montre les re´sultats de Wolfire et al. (1995) pour l’e´quilibre thermique dans le cas
ou` un milieu de densite´ nH est illumine´ par l’ISRF. Dans le cas d’un gaz parfait, on peut exprimer
la pression thermique comme (en ne´gligeant l’he´lium) :
Pth
kB
= (nH0 + nH+ + ne)Tgaz (1.2)
C’est ce diagramme de phase (Pth/kB, nH) qui est a` l’origine du mode`le a` deux phases de Field
et al. (1969). Ils conside`rent que le milieu interstellaire est constitue´ de nuages froids et denses
plonge´s dans un milieu internuage chaud et te´nu. Tous les e´tats en dehors de la courbe d’e´quilibre
repre´sente´e sur la Fig. 1.5 sont instables (Wolfire et al. 1995). Dans le cas isobare, si un nuage
se trouve au-dessus de cette courbe d’e´quilibre dans le diagramme de phase (P > Pe´q), il va se
contracter et se de´placer vers la droite du diagramme jusqu’a` atteindre l’e´quilibre. S’il se trouve
sous la courbe (P < Pe´q), il va au contraire se dilater et donc se de´placer vers la gauche du dia-
gramme. Les deux e´tats d’e´quilibre de pression interme´diaire et de densite´ haute (nuage atomique
froid) et basse (milieu internuage tie`de) correspondent aux phases de´finies par Field et al. (1969).
La pression moyenne du milieu interstellaire correspond bien aux valeurs obtenues dans ce cadre
hydrostatique : P/k B ∼ 103−104 cm−3.K. Ce re´sultat est en accord avec l’existence de deux phases
en e´quilibre. On mesure cependant des pressions beaucoup plus e´leve´es et beaucoup plus faibles
dans certaines re´gions de la Galaxie. L’e´quilibre de pression n’est donc pas toujours e´tabli. La pres-
sion du milieu interstellaire est une moyenne des pressions thermique, magne´tique et me´canique,
induite par les mouvements du gaz (supernova, vent stellaire...), les deux dernie`res pouvant eˆtre
du meˆme ordre de grandeur que la premie`re. La description hydrostatique n’est donc pas re´aliste.
Cependant, comme les diﬀe´rentes phases tendent toujours a` s’approcher de l’e´quilibre, il est pos-
sible de de´crire le milieu interstellaire a` l’aide du mode`le a` deux composantes. Les parame`tres
physiques a` l’e´quilibre peuvent eˆtre vus comme des valeurs moyennes, ve´rifie´es a` grande e´chelle
(Lequeux 2002).
Les parame`tres physiques du gaz obtenus ici en fonction de la densite´ du milieu et de l’intensite´
du champ de rayonnement (Fig. 1.6) sont ceux utilise´s au chapitre 5 pour e´tudier l’excitation rota-
tionnelle des grains interstellaires. Les couples de densite´ et de tempe´rature du gaz vont ainsi nous
permettre d’e´valuer les taux de collision gaz/grain. Les calculs, faits en conside´rant que l’e´quilibre
thermique est re´alise´, ont e´te´ exe´cute´s a` l’aide du logiciel CLOUDY (Ferland et al. 1998).
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Figure 1.5 - Pression thermique Pth/kB a` l’e´quilibre en fonction de la densite´ du gaz nH
dans le cas ou` G0 = 1 (Wolfire et al. 1995). La courbe repre´sente le cas L = 0 : au-
dessus de la courbe, L > 0, le milieu se refroidit alors qu’en-dessous, L < 0, le milieu se
re´chauﬀe.
Figure 1.6 - A gauche : parame`tres physiques du gaz a` l’e´quilibre thermique, pour G0 = 1,
en fonction de la densite´ d’hydroge`ne nH. La figure du haut montre la tempe´rature du
gaz Tgaz, celle du milieu la fraction d’hydroge`ne ionise´ nH+/nH (en noir) et la fraction
d’e´lectrons ne/nH (en bleu). La figure du bas pre´sente les fonctions de refroidissement et
de chauﬀage, Λ = Γ. A droite : parame`tres du gaz a` l’e´quilibre thermique en fonction de
l’intensite´ du champ de rayonnement G0. L’ordre des figures est le meˆme et les re´sultats
sont pre´sente´s pour trois densite´s d’hydroge`ne diﬀe´rentes : nH = 0.1 cm−3 en pointille´s,
nH = 30 cm−3 en trait plein et nH = 300 cm−3 en tirets. Tous ces re´sultats ont e´te´ obtenus
avec le logiciel CLOUDY (Ferland et al. 1998).
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1.8 Le champ magne´tique Galactique
Il est aujourd’hui bien e´tabli que le milieu interstellaire baigne dans un champ magne´tique ayant
une intensite´ de quelques µG en moyenne. Ce champ a une grande importance dans l’e´volution
dynamique et e´nerge´tique du milieu interstellaire. La fac¸on dont il a e´te´ cre´e´ et amplifie´ reste
aujourd’hui une question ouverte. Le but de ce paragraphe est de pre´senter les techniques d’obser-
vation utilise´es pour mesurer la direction et l’intensite´ de ce champ et de faire un e´tat des lieux des
connaissances actuelles sur la structure a` grande e´chelle du champ magne´tique dans la Galaxie.
Enfin, nous de´crivons brie`vement son influence sur le milieu interstellaire.
1.7.1 Me´thodes de diagnostique
♣ Polarime´trie stellaire
La premie`re mise en e´vidence de l’existence d’un champ magne´tique dans le milieu interstel-
laire a e´te´ faite avec la me´thode de polarime´trie stellaire. C’est-a`-dire l’observation d’une polari-
sation line´aire de la lumie`re en provenance de certaines e´toiles (Ferrie`re 2007), corre´le´e avec l’ex-
tinction (§2.2). Cette polarisation s’explique par l’extinction se´lective du rayonnement en pre´sence
de grains non sphe´riques, au moins partiellement aligne´s. Cet alignement est obtenu si les grains
sont paramagne´tiques (Annexe 7.5). En eﬀet, le champ magne´tique exerce un couple −→M = −→µm ∧ −→B
sur le grain, ou` −→µm est son moment magne´tique. Ce couple va faire pre´cesser le moment angulaire
du grain autour de −→B et cre´er un alignement partiel. On observe une polarisation line´aire du rayon-
nement stellaire dans la direction de −→B (Fig. 1.7). Cette me´thode a permis de montrer que le champ
local est paralle`le au plan de la Galaxie et pointe dans la direction azimutale (Heiles 1996).
Figure 1.7 - Polarisation de la lumie`re stellaire e´mise et transmise par une poussie`re in-
terstellaire aligne´e avec le champ magne´tique Galactique. D’apre`s Ponthieu et Lagache
(www.planck.fr).
♣ Eﬀet Zeeman
On appelle “eﬀet Zeeman” dans un atome ou une mole´cule la leve´e de de´ge´ne´rescence d’un
niveau de moment angulaire total −→J en 2J + 1 sous-niveaux (MJ = −J, ...,+J) sous l’eﬀet d’un
champ magne´tique exte´rieur. En eﬀet, si l’espe`ce en question a un moment magne´tique non nul,
celui-ci interagit avec −→B et −→J va pre´cesser autour de −→B . Les re`gles de se´lection pour les transitions
de type J+1→ J conduisent a` l’existence de trois composantes diﬀe´rentes : les composantes π, po-
larise´es line´airement, paralle`lement a` −→B , et les composantes σ ±, polarise´es circulairement en sens
inverse, dans le plan perpendiculaire a` −→B . Ce sont ces dernie`res qu’on utilise pour l’observation. La
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diﬀe´rence entre les fre´quences de ces composantes est proportionnelle a` B ‖ (composante du champ
magne´tique paralle`le a` la ligne de vise´e). Cette me´thode a permis de mesurer l’intensite´ de la com-
posante longitudinale du champ magne´tique : B ‖ ∼ 6 µG dans le gaz HI et B ‖ ∼ 10 − 3000 µG
dans les nuages mole´culaires (Myers et al. 1995; Han et Zhang 2007).
♣ Rotation Faraday
Quand une onde e´lectromagne´tique polarise´e line´airement se propage dans un milieu ionise´
baignant dans un champ magne´tique, son plan de polarisation rectiligne subit une rotation appele´e
“rotation Faraday”. En eﬀet, les e´lectrons libres pre´sents dans un milieu ionise´ transforment ce der-
nier en die´lectrique, avec des indices de re´fraction diﬀe´rents pour deux ondes polarise´es circulai-
rement dans des directions oppose´es. Or de nombreuses sources, les pulsars par exemple, e´mettent
un rayonnement polarise´ line´airement qui peut eˆtre de´compose´ en deux ondes polarise´es circulaire-
ment en sens inverse. Le de´phasage entre ces deux composantes, duˆ aux indices diﬀe´rents, produit
la rotation Faraday. L’angle de rotation est proportionnel a` λ2RM ou` RM est appele´ “mesure de
rotation” ou “Rotation Measure” (avec B ‖ la composante longitudinale de −→B) :
RM ∝
∫ L
0
neB‖ds ou` L est la longueur de la ligne de vise´e et ne la densite´ e´lectronique (1.3)
Des mesures de RM sur des pulsars ont permis d’obtenir les re´sultats suivants. Le champ magne´ti-
que a une composante re´gulie`re et une composante ale´atoire d’intensite´s e´gales a` ∼1.5 et ∼5 µG
respectivement. La composante re´gulie`re est azimutale et subit plusieurs inversions de direction
du centre vers l’exte´rieur de la Galaxie. Cela indique une structure spirale du champ magne´tique.
Enfin, dans le plan Galactique, son intensite´ est plus forte au centre que sur les bords et elle diminue
quand l’altitude augmente (Han et al. 2006; Valle´e 2008).
♣ Rayonnement synchrotron
Les e´lectrons relativistes qui circulent dans la Galaxie spiralent autour du champ magne´tique
Galactique et e´mettent ainsi un rayonnement synchrotron (voir §6.1.3 pour la description comple`te
du me´canisme d’e´mission). Ce rayonnement est polarise´ line´airement, perpendiculairement au
champ magne´tique. L’e´mission synchrotron permet donc de connaıˆtre la direction de −→B et son
intensite´ totale - pas seulement celle de la composante longitudinale - si on connaıˆt la densite´
d’e´lectrons (Beck 2007).
1.7.2 Origine et structure du champ magne´tique
♣ Origine
L’ide´e selon laquelle le champ magne´tique Galactique serait le reliquat d’un champ magne´tique
primordial, pre´existant a` la formation de la Galaxie, ne permet pas de rendre compte de son inten-
site´ actuelle (Langer et al. 2005). La the´orie du champ primordial suppose que les mouvements
du gaz associe´s a` l’eﬀondrement de la protogalaxie auraient compresse´ les lignes de champ du−→B primordial et que la rotation diﬀe´rentielle de la Galaxie les auraient enroule´ autour du centre
Galactique. Cependant, meˆme en supposant une diﬀusion magne´tique par des mouvements turbu-
lents, l’intensite´ du champ magne´tique ainsi obtenu est tre`s infe´rieure aux quelques µG observe´s
aujourd’hui. Cela suppose donc qu’il existe un me´canisme d’amplification de ce champ : la dy-
namo Galactique. Une fois le disque de la Galaxie forme´ et la formation stellaire enclenche´e, la
turbulence interstellaire peut eˆtre engendre´e par les vents stellaires et les explosions de supernovae.
Ces mouvements turbulents deviennent cycloniques sous l’eﬀet de la force de Coriolis et de la rota-
tion Galactique. De tels mouvements cre´ent un champ magne´tique orthogonal au champ ambiant :
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de nombreuses boucles poloı¨dales ou toroı¨dales7 sont ainsi forme´es. Par ailleurs, les mouvements
a` plus grande e´chelle me´langent et lissent ces boucles jusqu’a` la cre´ation de champs toroı¨daux et
poloı¨daux a` plus grande e´chelle. De plus, la rotation diﬀe´rentielle produit un champ poloı¨dal a`
partir de n’importe quel champ toroı¨dal.
Ainsi, dans la the´orie dynamo, la rotation diﬀe´rentielle a` grande e´chelle va e´tirer les lignes de
champ dans la direction azimutale (eﬀet Ω) alors que les mouvements circulaires a` petite e´chelle
vont re´ge´ne´rer sa composante radiale a` partir de la composante azimutale (eﬀet α). C’est la com-
binaison de ces deux eﬀets qui conduit a` l’amplification du champ magne´tique dans la Galaxie.
♣ Structure
La plupart des galaxies spirales posse`dent un champ magne´tique de type “spirale bisyme´trique”
qu’on appelle commune´ment BSS (pour BiSymmetric Spiral). La structure de ce champ est repre´sen-
te´e sche´matiquement sur la Fig. 1.8. Les mesures de rotation dans notre Galaxie sugge`rent que son
champ magne´tique est e´galement organise´ suivant une structure de type BSS (Sofue et al. 1986).
C’est cette structure que nous utilisons au §6.2.3 pour e´tudier la polarisation de l’e´mission syn-
chrotron et nous de´taillons dans ce paragraphe la forme analytique utilise´e pour de´crire le champ
magne´tique.
Figure 1.8 - Configuration bisyme´trique spirale du champ magne´tique Galactique et va-
riations caracte´ristiques de la mesure de rotation RM.
1.7.3 Influence du champ magne´tique sur le milieu interstellaire
L’impact dynamique et e´nerge´tique du champ magne´tique sur le milieu interstellaire est tre`s
important. A grande e´chelle, la pression magne´tique, la pression des rayons cosmiques et la pres-
sion cine´tique s’additionnent pour s’opposer a` l’eﬀondrement gravitationnel du disque Galactique.
Dans le plan de la Galaxie, ces pressions sont :
- pression magne´tique : pB = B2/8π
7La composante poloı¨dale est la composante “verticale” (suivant les me´ridiens) et la composante toroı¨dale est la
composante “horizontale” (suivant les paralle`les).
CHAPITRE 1. LE MILIEU INTERSTELLAIRE 15
- pression des rayons cosmiques : pCR = uCR/3 ou` uCR est la densite´ d’e´nergie des particules
relativistes de haute e´nergie
- pression cine´tique : pC = ρ〈v2〉 ou` 〈v2〉 est la vitesse quadratique moyenne des mouvements
a` grande e´chelle des nuages interstellaires
Ces trois pressions sont a` peu pre`s e´quivalentes, de l’ordre de 10 −13 N.m−2 chacune. Le champ
magne´tique a donc un roˆle important a` jouer dans la de´termination de l’e´chelle de stabilite´ gravita-
tionnelle de la Galaxie et participe a` la de´termination de la distribution verticale du gaz (e´quilibre
hydrostatique). C’est e´galement au champ magne´tique que l’on doit le confinement des rayons
cosmiques dans la Galaxie. La polarisation de la lumie`re stellaire, due a` l’alignement partiel de
la poussie`re, est aussi une conse´quence de la pre´sence d’un −→B  −→0 . Le champ magne´tique joue
aussi un roˆle dans la formation stellaire en facilitant la fragmentation des nuages interstellaires et
leur eﬀondrement (Boss 2002). Il est par ailleurs essentiel pour maintenir les forts gradients de
tempe´rature a` l’interface entre les diﬀe´rentes phases du milieu interstellaire, pour l’e´vaporation et
la forme des nuages, et pour la dure´e de vie des cavite´s a` haute tempe´rature cre´e´es par les explo-
sions de supernova. Pour une introduction comple`te au sujet du champ magne´tique Galactique, on
pourra consulter l’article de Ferrie`re (2007).
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Chapitre 2
LES GRAINS INTERSTELLAIRES
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2.1 Introduction
Les grains repre´sentent seulement 1 % de la masse du milieu interstellaire. Ils jouent cependant
un roˆle extreˆmement important quand on veut e´tudier la physique de ce milieu. Les plus petits
d’entre eux sont en fait de grosses mole´cules et sont le sujet de cette the`se. Le but de ce chapitre
est de de´crire les diﬀe´rents types de grains que l’on rencontre dans le milieu interstellaire a` travers
leur interaction avec le champ de rayonnement (extinction et e´mission), leur composition, leur
taille ainsi que leur e´volution qui se trouvent eˆtre intimement lie´e au cycle de vie et de mort des
e´toiles.
♣ Les grains : des acteurs importants dans le milieu interstellaire
Les grains sont pre´sents dans tous les environnements interstellaires de´crits au chapitre pre´ce´-
dent : les re´gions HI, les re´gions HII (ou` ils sont peu abondants), les nuages mole´culaires, les
re´gions de photodissociation et meˆme les nuages a` haute vitesse qui tombent sur le plan Galac-
tique. Dans tous les cas, ils sont lie´s a` l’e´volution de ces milieux aussi bien d’un point de vue
thermodynamique que chimique ou meˆme dynamique.
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Les grains ont une grande influence sur le transfert de rayonnement dans la Galaxie. Ils ab-
sorbent environ la moitie´ du rayonnement stellaire dans les domaines UV et visible avant de le
re´e´mettre a` des longueurs d’onde plus grandes : de l’IR moyen au submillime´trique. Si ces grains
ne sont pas sphe´riques, ils peuvent e´ventuellement s’aligner avec le champ magne´tique Galac-
tique. Ceci a pour eﬀet de polariser partiellement le rayonnement stellaire transmis et diﬀuse´ (Fig.
1.7). Par ailleurs, les grains sont des acteurs importants pour le chauﬀage du milieu interstellaire :
d’une part a` travers l’eﬀet photoe´lectrique (voir §1.4) et d’autre part par les collisions avec les
atomes du gaz dans les milieux denses. Ces collisions peuvent produire des transferts d’e´nergie
eﬃcaces comparativement aux autres processus de chauﬀage et de refroidissement si n H ≥ 104
cm−3 (Lequeux 2002). Le roˆle de la poussie`re est e´galement crucial pour la chimie interstellaire.
La mole´cule H 2 ne peut se former en phase gazeuse que dans les milieux tre`s denses (n H > 1011
cm−3). Cette mole´cule, la plus abondante, est forme´e a` la surface des grains qui ont un roˆle de
catalyseur (Hollenbach et Salpeter 1971; Duley et Williams 1986). De plus, une partie des rayons
cosmiques pourrait trouver son origine dans les grains. En eﬀet, ces derniers e´tant charge´s, ils
peuvent eˆtre acce´le´re´s par les ondes de choc de supernova et entrer en collision avec les atomes et
les ions du gaz. Ces collisions libe`rent des e´le´ments lourds qui peuvent eˆtre acce´le´re´s a` leur tour et
seraient a` l’origine de certains rayons cosmiques. Enfin, l’e´mission des grains interstellaires sont
un avant-plan pour toutes les observations extragalactiques. Leur e´tude est donc ne´cessaire pour
traiter les observations cosmologiques.
♣ Abondances et de´ple´tions des e´le´ments
L’abondance des e´le´ments lourds en phase gazeuse est en ge´ne´ral beaucoup plus faible dans
les nuages interstellaires que dans les atmosphe`res stellaires sense´es eˆtre repre´sentatives du mi-
lieu dans lequel les e´toiles se sont forme´es (Lequeux 2002). Cette de´ple´tion indique donc que les
e´le´ments lourds doivent eˆtre pie´ge´s dans la phase solide, autrement dit dans les grains. Elle nous
apprend e´galement quelle fraction des e´le´ments lourds cosmiques est incluse dans les grains. La
connaissance de cette valeur est un parame`tre contraignant tre`s important pour tous les mode`les
de poussie`res (extinction et e´mission), mais e´galement pour les mode`les de formation stellaire
dont l’eﬃcacite´ de´pend du rapport gaz/grains au sein du nuage parent. On de´finit traditionnel-
lement l’abondance d’un e´le´ment X de manie`re logarithmique, en rapport avec l’abondance de
l’hydroge`ne :
AN(X) = 12 + log
(
NX
NH
)
et AM(X) = 12 + log
(
mXNX
mHNH
)
abondances en nombre et en masse (2.1)
Dans les atmosphe`res stellaires, cette abondance est mesure´e par l’observation des raies en absorp-
tion du gaz pre´sent dans la photosphe`re et par mesures spectroscopiques dans le cas de la phase
gazeuse du milieu interstellaire. La de´ple´tion dans la phase gazeuse est quant a` elle de´finie de la
fac¸on suivante :
D(X) = log
(
NX
NH
)
− log
(
NX
NH
)
cosmique
(2.2)
Cette relation donne acce`s a` la fraction de l’e´le´ment X incorpore´e dans les grains a` condition
de connaıˆtre son abondance cosmique. Par de´finition, la de´ple´tion est donc une grandeur tou-
jours ne´gative. Le Soleil a naturellement e´te´ la premie`re e´toile de re´fe´rence ; on suppose que sa
nucle´osynthe`se interne n’est a` priori pas visible dans la photosphe`re (Whittet 1992). Cependant,
ce choix a pose´ proble`me : les de´ple´tions mesure´es ainsi conduisent a` inclure dans les grains une
trop grande quantite´ de e´le´ments lourds (en particulier pour l’oxyge`ne). On a ensuite utilise´ les
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e´toiles de type B1, plus jeunes et donc sense´es avoir une composition plus proche du milieu inter-
stellaire dans lequel elles se sont forme´es. L’oxyge`ne y est beaucoup moins abondant (environ 40
% de moins). Cependant, en les prenant pour re´fe´rence, les astronomes ont duˆ faire face a` la “crise
du carbone” : la de´ple´tion e´tait trop faible pour que l’on puisse incorporer suﬃsamment de carbone
dans les grains pour reproduire les observations. Cela s’explique par le fait que les e´toiles B pour-
raient avoir une me´tallicite´ syste´matiquement moins e´leve´e que celle du milieu interstellaire. Les
grains ne s’inte`grent pas bien aux e´toiles en formation a` cause des phe´nome`nes de se´dimentation,
de diﬀusion ambipolaire et de la pression de radiation. Enfin, les derniers objets utilise´s comme
re´fe´rence sont les e´toiles de types F et G2, tre`s jeunes (≤ 2 × 109 ans), qui ont des abondances
proches de celles du Soleil, exception faite de l’oxyge`ne (voir Tab. 2.1). Par ailleurs, la me´tallicite´
d’objets de type et d’aˆge identiques diminue quand on s’e´loigne du centre Galactique. Cette ob-
servation s’explique par un taux de formation stellaire plus e´leve´ dans le noyau que dans les bras
spiraux de la Galaxie et donc un enrichissement en e´le´ments lourds plus rapide (Whittet 1992).
Malgre´ des incertitudes sur les abondances cosmiques, les mesures de de´ple´tions permettent
donc d’apporter des contraintes fortes sur la composition des poussie`res (Zubko et al. 2004). Les
composants principaux que l’on retrouve dans les grains sont le carbone, l’oxyge`ne, le magne´sium,
le silicium et le fer. Les composants minoritaires sont le sodium, l’aluminium, le calcium et le
nickel. Enfin, on trouve a` l’e´tat de traces le potassium, le titane, le chrome, mangane`se et le cobalt
(ces re´sultats sont re´sume´s dans le Tab. 2.1). La Fig. 2.1 montre la corre´lation entre la de´ple´tion
et la tempe´rature de condensation des e´le´ments lourds : plus les e´le´ments sont re´fractaires, plus
ils sont de´ple´te´s. La de´ple´tion est quasiment totale pour tous les e´le´ments avec D(X) ≤ −2, ce
qui correspond a` une incorporation a` 99 % dans les grains (Jenkins 1989). Cette figure pre´sente
e´galement l’abondance de l’oxyge`ne en phase gazeuse en fonction de la densite´ du milieu nH : ces
deux grandeurs sont anti-corre´le´es. Dans les re´gions denses, les grains sont soumis a` des processus
de coagulation alors que dans le milieu diﬀus, ils peuvent eˆtre fragmente´s, e´rode´s voire vaporise´s
(Sofia 2004). La de´pendance de la de´ple´tion en fonction du type d’environnement interstellaire
observe´ apporte des informations sur les me´canismes de formation et de destruction des grains.
2.2 Extinction interstellaire
Quand la lumie`re e´mise par une e´toile traverse un nuage de poussie`res, elle est partiellement
absorbe´e et diﬀuse´e par les grains : l’addition de ces deux phe´nome`nes est appele´e extinction inter-
stellaire. Observationnellement, cela correspond au rougissement de la lumie`re des e´toiles et aux
trous dans le ciel qu’avait pu observer Herschel en 1784 en direction de ρ-Ophiucus. L’extinction
de´pend de la distribution de tailles des grains pre´sents sur la ligne de vise´e, de leur composition
mine´rale et de la longueur d’onde du flux lumineux. Si on appelle I0 l’intensite´ a` l’entre´e d’un
nuage et I l’intensite´ en sortie, on peut e´crire :
I(λ, τ) = I0(λ) e−τλ (2.3)
ou` τλ = τabs+τdi f f est l’e´paisseur optique du nuage. L’extinction est relie´e a` l’e´paisseur optique par
la relation Aλ = 1.086τλ. La quantite´ I0 n’est cependant jamais mesurable. On va donc avoir recours
a` l’exce`s de couleur qui est la diﬀe´rence de l’e´paisseur optique a` deux longueurs d’onde diﬀe´rentes.
1Les e´toiles de type spectral B ont des tempe´ratures de l’ordre de 10 000 a` 25 000 K.
2Les e´toiles de type F ont des tempe´ratures de l’ordre de 6000 a` 7500 K et celles de type G de l’ordre de 5000 a`
6000 K.
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Figure 2.1 - A gauche : abondance de l’oxyge`ne dans la phase gazeuse en fonction de
la densite´ moyenne. D’apre`s Sofia (2004). A droite : de´ple´tions des e´le´ments lourds en
fonction de leur tempe´rature de condensation TC pour une densite´ d’hydroge`ne nH = 3
cm−3. D’apre`s Jenkins (1989).
Tableau 2.1 - Abondances des principaux e´le´ments lourds entrant dans la composition des
grains (Zubko et al. 2004). Les trois premie`res lignes donnent les abondances cosmiques
avec pour re´fe´rence le Soleil, les e´toiles F et G et les e´toiles B respectivement. La qua-
trie`me ligne donne l’abondance des e´le´ments lourds en phase gazeuse dans le milieu inter-
stellaire. Les trois dernie`res lignes donnent l’abondance en phase solide avec diﬀe´rentes
re´fe´rences pour l’abondance cosmique.
´Ele´ments C O Si Mg Fe N
Z 6 8 14 12 26 7
[X/106H] 391±98 545±100 34.4±3.9 34.5±4.8 28.1±5.4 85.2±21.9
[X/106H]F,G 358±82 445±156 39.9±13.1 42.7±17.2 27.9±7.7 -
[X/106H]B 190±77 350±133 18.8±8.9 23.0±7.0 28.5±18.0 64.7±34.2
. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . .
[X/106H]MIS ,gaz 108±16 319±14 ∼0 ∼0 ∼0 75.0±4.0
. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . .
[X/106H]grains/ 283±99 226±101 34.4±3.9 34.5±4.8 28.1±5.4 10.2±22.3
[X/106H]grains/F,G 250±84 126±157 39.9±13.1 42.7±17.2 27.9±7.7 -
[X/106H]grains/B 82±79 31±134 18.8±8.9 23.0±7.0 28.5±18.0 0.0±35
Dans un premier temps, nous allons donc de´finir l’exce`s de couleur, puis la loi d’extinction qui est
la repre´sentation classique de l’extinction interstellaire. Enfin, nous donnerons quelques re´sultats
observationnels pour l’extinction Galactique.
♣ Exce`s de couleur
La quantite´ appele´e exce`s de couleur est obtenue par photome´trie. La me´thode consiste en
l’observation de deux e´toiles de meˆme type spectral et de meˆme classe de luminosite´, l’une e´tant
rougie et l’autre pas. Le flux rec¸u des e´toiles de luminosite´ L, situe´es a` des distances Di de
l’observateur, et leur magnitude s’expriment comme :
Fi(λ) = L(λ)4πD2i
e−τi =⇒ mi(λ) = lnL(λ)−τi(λ)+2ln(Di)+constante ou` i = 1, 2 (2.4)
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La seconde e´toile n’e´tant pas rougie τ2 = 0 et la diﬀe´rence de magnitude entre les deux e´toiles
vaut :
∆m(λ) = −τ1(λ) − 2ln(D1/D2) (2.5)
On de´finit alors l’exce`s de couleur comme E(λ, λ′) = ∆m(λ)−∆m(λ′) = τ1(λ′)− τ1(λ). L’exce`s de
couleur dit standard est l’exce`s de couleur entre les bandes B (λ = 0.44 µm) et V (λ = 0.55 µm) :
E(B,V) = EB−V .
♣ Loi d’extinction
En fixant λ′ = 0.55 µm dans l’exce`s de couleur et en le normalisant par l’exce`s de couleur
standard, on obtient la forme classique de la loi d’extinction :
Ext(λ) = E(λ,V)
EB−V
=
Aλ − AV
AB − AV =
τλ − τV
τB − τV (2.6)
La normalisation par EB−V permet de comparer les variations de l’extinction avec la longueur
d’onde pour des e´toiles ayant des rougissements diﬀe´rents. Par ailleurs, Cardelli et al. (1988) ont
montre´ qu’il est possible de caracte´riser la loi d’extinction a` partir d’un unique parame`tre, R V .
Cette grandeur est le rapport entre l’absorption dans la bande V et l’exce`s de couleur standard,
c’est-a`-dire la pente de la loi d’extinction dans le domaine visible :
RV =
AV
EB−V
= −Ext(λ = ∞) (2.7)
Par ailleurs, on peut de´finir des eﬃcacite´s d’absorption et d’e´mission, Qabs et Qdi f f :
Qabs = σabs
πa2
et Qdi f f =
σdi f f
πa2
(2.8)
ou` σabs et σdi f f sont les sections eﬃcaces d’absorption et de diﬀusion du grain, et πa 2 sa section
eﬃcace ge´ome´trique. Pour un grain sphe´rique de rayon a et dans la limite de Rayleigh, la the´orie
de Mie nous apprend que Qabs ∝ a/λ et Qdi f f ∝ (a/λ)4. Cela implique que l’absorption domine
quand a  λ et la diﬀusion quand λ ∼ 2πa. On appelle albe´do le rapport entre les eﬃcacite´s de
diﬀusion et d’extinction :
A =
Qdi f f
Qext (2.9)
ou` Qext = Qdi f f + Qabs. Par de´finition, l’albe´do est donc compris entre 0 et 1.
♣ Extinction Galactique
A l’aide de toutes les grandeurs que nous venons de de´finir, il est maintenant possible de com-
prendre la loi d’extinction mesure´e dans le milieu diﬀus Galactique. Elle est repre´sente´e sur la Fig.
2.2 (Savage et Mathis 1979; Draine 2003). Dans le milieu diﬀus, quelle que soit la ligne de vise´e, la
loi d’extinction est relativement uniforme dans les domaines visible et IR. On peut la caracte´riser
par R V ∼ 3.1 (Finkbeiner 2003). En revanche, d’une source a` l’autre, la forme de Ext(λ) varie
dans tous les domaines de longueurs d’onde. Ces variations spatiales sont dues a` des variations
de la distribution de tailles des grains. Par exemple, une re´duction de l’extinction dans le domaine
UV sugge`re que les plus petites particules ont disparu dans le nuage observe´. Le parame`tre RV
a des valeurs allant de ∼ 2.1 pour les nuages a` haute latitude Galactique a` ∼ 5 pour les nuages
mole´culaires. Par ailleurs, on peut remarquer la pre´sence d’une bande large a` 2175 ˚A usuellement
appele´e bump. Sa position ne varie quasiment pas d’une re´gion a` l’autre, seules sa largeur et son
intensite´ changent. L’albe´do est voisin de 0.6 dans le visible et l’UV sauf autour du bump ou` il
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Figure 2.2 - A gauche : courbe d’extinction du milieu diﬀus dans le visible et l’UV (De´sert
et al. 1990). Les croix repre´sentent la courbe d’extinction moyenne mesure´e par Savage
et Mathis (1979) normalise´e avec RV = 3.1 et NH/E(B − V) = 5.8 × 1021 H/cm2. D’apre`s
De´sert et al. (1990). A droite : bandes interstellaires diﬀuses (DIBs) dans la re´gion 1.5 a`
1.75 µm−1 (Draine 2003).
diminue fortement. L’absorption doit donc dominer l’extinction. Cela sugge`re que cette bande est
cre´e´e par des particules tre`s petites devant la longueur d’onde (a < 100 ˚A). On constate sur la
Fig. 2.2 que de l’IR au bump l’extinction augmente continuˆment : la lumie`re stellaire est rougie.
Au-dela` du bump a` 2175 ˚A, l’extinction diminue un peu et la lumie`re stellaire est bleuie ; puis, dans
l’UV lointain, la courbe croıˆt a` nouveau (λ−1 > 6 µm−1). Avec une meilleure re´solution spectrale
(cadran droit de la Fig. 2.2), on peut constater la pre´sence des Bandes Interstellaires Diﬀuses (DIBs
pour Diﬀuse Interstellar Bands). Elles sont quelques centaines entre 0.4 ≤ λ ≤ 0.9 µm avec des
intensite´s, des largeurs et des formes diﬀe´rentes. De´couvertes il y a environ 80 ans, leurs porteurs
n’ont toujours pas e´te´ identifie´s avec pre´cision. Ayant des largeurs supe´rieures a` 1 ˚A, elles sont trop
larges pour eˆtre dues a` des mole´cules avec moins de 5 atomes. Les DIBs ne sont pas polarise´es : les
espe`ces qui produisent ces bandes ne sont donc pas aligne´s avec le champ magne´tique Galactique.
Les candidats les plus se´rieux a` l’origine des DIBs sont de grosses mole´cules/tre`s petits grains
carbone´s, parmi lesquels les PAH (Draine 2003, voir §2.4).
2.3 Distribution de tailles
La loi d’extinction repre´sente´e sur la Fig. 2.2 s’e´tend sur une large gamme de longueurs d’onde.
Cela signifie que des particules de tailles varie´es doivent exister dans le milieu interstellaire pour
la produire. On a besoin de gros grains pour faire la partie IR, de grains de tailles interme´diaires
pour la partie visible et de petits grains pour la partie UV, UV lointain et le bump a` 2175 ˚A. En
eﬀet, on s’attend a` ce qu’a` la longueur d’onde λ le grain, pertinent pour expliquer l’extinction, ait
un rayon a tel que 2πa/λ ∼ 1. Dans la suite, on de´finit la distribution de tailles des grains de la
fac¸on suivante :
n(a)da = nombre de grains par atome d′hydroge`ne avec a ∈ [a, a + da] (2.10)
Mathis et al. (1977) montrent que la meilleure fac¸on de reproduire la courbe d’extinction est
d’adopter une forme en loi de puissance : n(a) ∝ a−α avec α ∼ 3.5. Cette distribution est connue
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sous le nom de distribution MRN pour Mathis, Rumpl et Nordsieck. Ces derniers conside`rent deux
types de grains : des grains carbone´s ne´cessaires pour rendre compte du bump a` 2175 ˚A et de la
remonte´e UV, et des grains silicate´s responsables de deux bandes larges a` 9.7 et 18 µm (vibration
d’e´longation de Si-O et de flexion de O-Si-O respectivement). Pour fixer la distribution de tailles,
la taille minimale a− et la taille maximale a+ doivent e´galement eˆtre spe´cifie´es, Mathis et al. (1977)
trouvent : a− ∼ 10 ˚A et a+ ∼ 0.3 µm. Cependant, la loi d’extinction n’est pas tre`s sensible a` ces
limites, en particulier pour les petits grains qui sont dans la limite de Rayleigh. Les limites sur la
gamme de tailles seront donc plus facilement de´duites du spectre d’e´mission des grains que de leur
extinction (voir §2.4). Pour la distribution MRN, avec α = 3.5, le volume ou la masse sont domine´s
par les gros grains alors que la surface ge´ome´trique est domine´e par les plus petits. Si α > 4, alors
les plus petits grains contiennent la majorite´ de la masse (ou du volume).
2.4 Emission des grains interstellaires
Si les poussie`res cre´ent des trous dans la distribution d’e´toiles quand on les observe dans le
visible, elles peuvent en revanche eˆtre tre`s brillantes dans l’IR. Nous allons donc maintenant nous
inte´resser au spectre d’e´mission des poussie`res. Quand on observe le milieu interstellaire de l’IR
proche a` l’IR lointain, on constate la pre´sence de bandes d’e´mission de 3 a` 20 µm, d’un corps
gris entre 20 et 100 µm et d’une e´mission de corps noir modifie´ dans l’IR lointain (Fig. 2.3). Pour
rendre compte de l’extinction et de l’e´mission interstellaire, De´sert et al. (1990) ont propose´ une
se´paration en trois populations de grains de tailles croissantes, donnant lieu a` une e´mission IR de
longueur d’onde croissante. L’objet de ce paragraphe est de de´crire ces trois populations : les PAH
dans un premier temps, les gros grains ensuite et enfin les tre`s petits grains.
♣Mole´cules polycycliques aromatiques hydroge´ne´es (PAH pour Polycyclic Aromatic Hydrocar-
bons)
En chimie, un PAH est une mole´cule compose´e de cycles aromatiques (C6) accole´s les uns aux
autres. Des atomes d’hydroge`ne peuvent eˆtre attache´s sur les bords de la mole´cule, le fait que la
couverture soit comple`te ou non n’aﬀectant pas son caracte`re aromatique. Il est e´galement possible
de trouver d’autres espe`ces a` la place de l’hydroge`ne, comme OH ou des radicaux plus complexes.
La pre´sence de PAH est atteste´e sans ambiguı¨te´ dans le milieu interstellaire. Ils permettent en eﬀet
de rendre compte des bandes d’e´mission IR de 3 a` 20 µm qui correspondent a` des fre´quences
caracte´ristiques de vibration, d’e´longation et de flexion de liaisons C-H et C-C sur des cycles
aromatiques (voir le chapitre 3 pour une description comple`te de ces bandes) et la remonte´e de
l’extinction dans le domaine UV (Le´ger et Puget 1984; Le´ger et al. 1989; Allamandola et al. 1985).
Cependant, aucun PAH tels qu’on les connaıˆt sur Terre n’a pu eˆtre formellement identifie´ jusqu’a`
aujourd’hui. Nous utiliserons donc le terme de “PAH interstellaire” pour de´signer les mole´cules de
type aromatique pre´sentes dans le milieu interstellaire.
Pour reproduire l’e´mission IR et l’extinction interstellaires, il faut faire appel a` un me´lange de
PAH neutres et ionise´s (Flagey et al. 2006), avec des tailles allant de ∼ 4 a` 13 ˚A (ou NC ∼ 18−216
en nombre d’atomes de carbone). On estime qu’environ 20 % du carbone interstellaire est pie´ge´
dans les PAH (Joblin et al. 1992). Les bandes aromatiques e´mettent une fraction importante du
rayonnement de la matie`re interstellaire. On les trouve partout ou` le rayonnement UV/ visible des
4L’instrument AROME est un photome`tre dans l’IR proche embarque´ sur un ballon ; il a survole´ l’Australie le 29
octobre 1988.
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Figure 2.3 - Spectre d’e´mission des grains interstellaires des nuages atomiques diﬀus a`
haute latitude Galactique, normalise´ a` NH = 1020 cm−2. Le triangle repre´sente les donne´es
AROME4(Giard et al. 1994b) ; les croix et les losanges les donne´es COBE/ DIRBE (Dwek
et al. 1997; Arendt et al. 1998) ; le spectre IR moyen est un spectre ISOCAM-CVF (Bou-
langer 2000) ; le spectre dans l’IR lointain est un spectre COBE/FIRAS (Boulanger et al.
1996a).
e´toiles peut les exciter, peu importe les conditions physiques. Le spectre IR des PAH est observe´
partout ou` il y a des photons UV pour les exciter : on retrouve les a` peu pre`s les meˆmes bandes dans
des nuages interstellaires ayant des conditions tre`s diﬀe´rentes (Boulanger et al. 1998). Les varia-
tions observe´es, largeur, position et rapport entre les bandes, semblent devoir eˆtre explique´es par
des variations d’abondance et par des modifications de la distribution de tailles (Lequeux 2002).
Par exemple, la disparition de la bande a` 3.3 µm indique la disparition des plus petits PAH (Vers-
traete et al. 2001) : soit par photo-destruction dans les re´gions ou` le champ de rayonnement est tre`s
dur et intense, soit par coagulation dans les milieux denses. La modification des rapports de bandes
peut quant a` elle s’expliquer soit par une modification du rapport PAH neutres/PAH ionise´s (Rapa-
cioli et al. 2005; Joblin et al. 1994), soit par une augmentation ou une diminution de la couverture
en hydroge`ne des mole´cules (Le Page et al. 2003).
L’observation des bandes aromatiques de l’IR proche a` moyen indique que les PAH doivent
eˆtre chauﬀe´s a` plusieurs centaines de degre´s Kelvin avant de se refroidir par e´mission de photons
vibrationnels dans l’IR. On dit que ces mole´cules sont chauﬀe´es stochastiquement dans le MIS.
Leur capacite´ calorifique est en eﬀet suﬃsamment faible pour que l’absorption d’un seul photon
UV/visible permette de les exciter jusqu’aux tempe´ratures requises. Le taux d’absorption dans le
milieu diﬀus est de l’ordre de 7.8 × 10 −8 s−1, soit un photon tous les 5 mois environ (Verstraete
et al. 2001). En revanche, le gros du refroidissement prend de l’ordre de quelques secondes. Les
PAH ne sont donc pas en e´quilibre thermique avec le champ de rayonnement incident et e´mettent
au cours de fluctuations de tempe´rature (Fig. 2.5).
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Figure 2.4 - Quatre mole´cules polycycliques aromatiques hydroge´ne´es (PAH) : le pyre`ne,
le corone`ne, le terryle`ne et le circumpyre`ne.
♣ Gros grains (BG pour Big Grains)
Les poussie`res que l’on appelle gros grains sont celles requises pour rendre compte de l’extinc-
tion dans le visible et l’IR et de l’e´mission de corps noir modifie´ aux longueurs d’onde supe´rieures
a` 60 µm (Fig. 2.2 et 2.3). Les BG dominent l’e´mission de 100 µm a` 1 mm. Ces grains sont suﬃ-
samment gros pour eˆtre en e´quilibre thermique avec le champ de rayonnement. Ils ont des tailles
supe´rieures a` 15 nm avec une taille maximale au moins supe´rieure a` une centaine de nanome`tres
pour rendre compte de l’extinction (De´sert et al. 1990). On estime par ailleurs leur tempe´rature
dans le voisinage solaire a` environ 17.5 K avec un maximum d’e´mission dans l’IR lointain autour
de 140 µm (Boulanger et al. 1996b; Lagache et al. 1998). Cette tempe´rature varie significative-
ment d’une re´gion a` l’autre suivant l’intensite´ du champ de rayonnement (10 ≤ T BG ≤ 100 K). On
utilise les proprie´te´s optiques d’un me´lange de graphite et de silicates pour reproduire l’e´mission
IR et l’extinction des gros grains, avec une distribution de tailles de type MRN. Les deux bandes a`
9.6 et 18 µm sur la courbe d’extinction indiquent la pre´sence de silicates amorphes. Les observa-
tions d’ISO (pour Infrared Space Observatory) montrent que la bande a` 9.6 µm n’est observe´e en
e´mission que dans le voisinage imme´diat d’e´toiles tre`s lumineuses comme dans le Trape`ze d’Orion
par exemple (Kru¨gel 2003). La`, la tempe´rature des gros grains est suﬃsamment e´leve´e pour qu’ils
puissent e´mettre dans l’IR moyen (Cesarsky et al. 2000). Cette bande est alors attribue´e aux gros
grains. Ceci indique que les silicates interstellaires seraient essentiellement sous forme de gros
grains.
Comme pour les PAH, on constate une e´volution des proprie´te´s des BG suivant l’environnement
dans lequel ils se trouvent. Ainsi, l’e´volution des proprie´te´s observationnelles des BG quand on
passe du milieu diﬀus au milieu dense est tre`s inte´ressante et sera observe´e au cours de mission
Planck/Herschel. Cette e´volution se traduit essentiellement par la variation de leur indice spectral β
en fonction de la tempe´rature et de la longueur d’onde (voir §2.4.1 et §2.6.2). Elle semble indiquer
une grande variation de leurs proprie´te´s physiques et chimiques. Ces variations sont de´taille´es dans
le §2.6.2.
♣ Tre`s petits grains (VSG pour Very Small Grains)
Pour rendre compte du bump a` 2175 ˚A et de l’e´mission de corps gris entre 20 et 100 µm, on fait
appel a` une population de petits grains carbone´s avec des tailles de l’ordre de 12 a` 150 ˚A (De´sert
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et al. 1990). Ces particules sont encore assez petites pour subir des fluctuations de tempe´rature lors
de l’absorption de photons UV (Fig. 2.5). Elles sont cependant suﬃsamment grosses pour qu’il y
ait des coı¨ncidences temporelles dans ces absorptions. Comme leur chauﬀage n’est pas le fait d’un
unique photon, la distribution spectrale de leur e´mission IR de´pend de l’intensite´ du champ de
rayonnement, contrairement aux PAH. Leurs bandes d’e´mission sont diﬀe´rentes de celles des PAH
et le contraste avec le continuum beaucoup plus faible (Rapacioli et al. 2005). Papoular et al.
(1996) ont par ailleurs souligne´ la ressemblance des bandes des VSG dans les milieux soumis a` un
champ de rayonnement intense avec celles de certains charbons. Cela sugge`re que les VSG sont
des particules carbone´es, peut-eˆtre des agre´gats de PAH. La nature des VSG est cependant mal
contrainte en raison du manque d’observations spectroscopiques entre 20 et 80 µm.
Dans la suite, les diﬀe´rents me´canismes d’e´mission des grains sont de´crits succinctement : dans
un premier temps, l’e´mission IR pour les grains a` l’e´quilibre thermique (BG) et pour les grains
hors d’e´quilibre (PAH et VSG), dans un second temps l’Emission Rouge Etendue (ERE) et dans
un dernier temps l’e´mission dite “anormale”.
Figure 2.5 - Variations de la tempe´rature de quatre tailles de grains carbone´s illumine´s
par l’ISRF. Les proprie´te´s optiques de ces grains sont interme´diaires entre celles des PAH
et celles du graphite. τabs est le temps moyen entre deux absorptions de photons. D’apre`s
Draine et Li (2001).
2.4.1 Emission IR : grains a` l’e´quilibre thermique avec le rayonnement
Un grain baignant dans un champ de rayonnement, l’ISRF par exemple, acquiert une tempe´rature
d’e´quilibre Te´q si le temps de refroidissement est supe´rieur au temps entre deux absorptions de pho-
tons stellaires (τcool > τabs). Elle est de´termine´e par la condition suivante : le grain absorbe autant
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d’e´nergie par unite´ de temps, Eabs, que ce qu’il e´met, Ee´m. Si on appelle uν la densite´ de rayon-
nement a` laquelle est soumis le grain, alors avec σabs la section eﬃcace du grain, Qa l’eﬃcacite´
d’absorption et Bν la fonction de Planck :
Eabs =
∫ ∞
0
4πa2Qa(ν)πcuν4π dν ou` σabs = πa
2Qa (2.11)
Ee´m =
∫ ∞
0
4πa2Qa(ν)πBν(T )dν ou` T est la tempe´rature du grain (2.12)
Eabs = Ee´m a` l′e´quilibre thermique (2.13)
On peut alors de´duire la tempe´rature d’e´quilibre du grain, Te´q, a` partir de l’Eq. 2.13. Cela ne´cessite
une estimation de l’eﬃcacite´ d’absorption. On peut l’obtenir en tenant compte du fait que les grains
a` l’e´quilibre thermique e´mettent la majeure partie de leur e´nergie dans l’IR lointain ou` la limite de
Rayleigh est valide 5. D’apre`s Draine et Lee (1984) on peut exprimer l’eﬃcacite´ d’absorption du
graphite de la fac¸on suivante :
Qa(ν) = Q0
(
ν
ν0
)β
a
a0
avec β ∼ 2 et λQa
a
∼ 1 pour λ = 100 µm (2.14)
En pratique, des valeurs de β comprises entre 1 et 2 ont e´te´ mesure´es6 (Ristorcelli et al. 1999).
La valeur de l’indice spectral β est en eﬀet tre`s de´pendante de la nature du mate´riau conside´re´.
En combinant les Eq. 2.13 et 2.14, on peut montrer que la tempe´rature des grains varie comme
a−1/6 : les grains les plus gros seront donc les plus froids. Par ailleurs, pour obtenir le spectre
d’e´mission des BG, il faut inte´grer sur une distribution de tailles. Le maximum du spectre se
de´placera en fonction de l’intensite´ et de la durete´ du champ de rayonnement incident. Quand G0
augmente, le spectre se de´place vers les plus courtes longueurs d’onde, en accord avec la loi de
Wien (ge´ne´ralise´e a` des corps noirs avec une e´missivite´ en ν−β).
2.4.2 Emission IR : grains chauﬀe´s stochastiquement
Pour les grains plus petits, dont la capacite´ calorifique est faible, l’absorption d’un seul photon
UV-visible conduit a` une e´le´vation importante et imme´diate de la tempe´rature. Elle est suivie
d’un refroidissement rapide jusqu’a` l’arrive´e d’un nouveau photon. Ce chauﬀage stochastique des
grains concerne les PAH et les VSG qui e´mettent hors e´quilibre thermique. La condition pour que
les fluctuations de tempe´rature soient importantes est :
hνabs ≥
∫ Te´q
0
C(T )dT ou` C(T ) est la capacite´ calorifique du grain a` la tempe´rature T (2.15)
avec Te´q la tempe´rature qu’aurait le grain si on le conside´rait a` l’e´quilibre thermique (Eq. 2.13)
et hν abs l’e´nergie moyenne des photons absorbe´s. Cette condition peut e´galement eˆtre repre´sente´e
en terme de temps : on conside`re qu’une fluctuation est importante si le temps de refroidissement
est beaucoup plus court que le temps entre deux absorptions conse´cutives de photons e´nerge´tiques.
5La the´orie de Mie, dans le cas de grains sphe´riques de rayon a, nous dit que si les particules sont tre`s petites devant
la longueur d’onde, alors l’eﬃcacite´ d’absorption est proportionnelle au facteur 2πa/λ multiplie´ par une fonction qui
ne de´pend que de la fre´quence.
6β ne peut pas eˆtre infe´rieur a` 1 car sinon les relations de Kramers-Kronig ne sont pas respecte´es (Kru¨gel 2003).
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Pour les PAH, l’absorption d’un photon UV est un e´ve´nement beaucoup plus rare que pour les gros
grains. L’absorption d’un photon d’e´nergie hν chauﬀe le grain a` la tempe´rature T telle que :
hν =
∫ T
T0
C(T )dT ou` T0 est la tempe´rature initiale du grain (2.16)
La connaissance de la capacite´ calorifique des grains est donc essentielle pour pouvoir de´terminer
leur tempe´rature. En premie`re approximation, on peut conside´rer que Cmax = (3Nat − 6)kB ou` Nat
est le nombre d’atomes dans le grain (Le´ger et al. 1989). En ne´gligeant l’e´nergie initiale du grain,
on obtient donc T ∼ hν/(3Nat − 6)kB. Ainsi un grain forme´ de 36 atomes comme le corone`ne,
absorbant un photon de 1000 ˚A (12.4 eV), est chauﬀe´ a` 1300 K7. Il se refroidit ensuite en e´mettant
des photons IR de longueurs d’onde de plus en plus grande pendant le refroidissement (de l’IR
proche a` moyen). Si on appelle P(a, T ) la probabilite´ qu’un grain de rayon a ait une tempe´rature
comprise entre T et T + dT , avec
∫
P(a, T )dT = 1, on peut exprimer son e´missivite´ comme :

ν =
∫ ∞
0
σabsP(a, T )Bν(T )dT (2.17)
La puissance e´mise par un corps noir e´tant proportionnelle a` T 4, on remarque que l’essentiel de
l’e´nergie absorbe´e par un grain est dissipe´e a` courte longueur d’onde. Par ailleurs, plus un grain
est gros, plus il se rapproche de l’e´quilibre thermique. En re´alite´, meˆme les gros grains dont nous
avons succinctement de´crit l’e´mission au paragraphe pre´ce´dent subissent de petites fluctuations de
tempe´rature (Fig. 2.5).
2.4.3 Emission rouge e´tendue (ERE)
L’e´mission rouge e´tendue (ERE, pour Extended Red Emission) a e´te´ de´tecte´e pour la premie`re
fois dans la ne´buleuse du Rectangle Rouge (Schmidt et al. 1980). Cette e´mission a ensuite e´te´ ob-
serve´e dans de nombreux environnements diﬀe´rents : des ne´buleuses par re´flexion, des ne´buleuses
plane´taires, des re´gions HII, le milieu interstellaire diﬀus, et e´galement dans d’autres galaxies.
L’ERE est caracte´rise´e par une bande large, non structure´e, entre 540 et 950 nm avec un maximum
d’e´mission situe´ entre 610 et 820 nm en fonction des conditions physiques de l’environnement
ou` elle est produite. Cette e´mission est attribue´e a` la photoluminescence de grains interstellaires
soumis a` un flux de photons UV et visibles. Les observations apportent un certain nombre d’infor-
mations sur l’ERE :
- l’intensite´ de la bande implique que l’e´metteur ait un rendement e´leve´, Gordon et al. (1998)
ont montre´ que l’eﬃcacite´ de conversion des photons doit eˆtre de l’ordre de 10% dans le
milieu diﬀus
- l’e´nergie des photons ne´cessaires pour initier l’ERE doit eˆtre de l’ordre de 10 eV (Witt et al.
2006)
- les porteurs doivent eˆtre facilement modifie´s ou de´truits par un champ UV intense (Witt
2000) : en eﬀet, on a pu constater que le maximum d’e´mission se de´place vers les grandes
longueurs d’onde quand l’intensite´ du flux UV augmente. Il se de´place e´galement quand on
s’e´loigne de l’e´toile produisant ces photons. Cela sugge`re que les porteurs de l’ERE sont
de tre`s petites particules (nanome´triques) car ces dernie`res luminescent eﬃcacement et sont
7Si on re´alise ce calcul avec une description microcanonique, on trouve une tempe´rature de l’ordre de 2100 K (voir
chapitre 3).
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facilement de´truites ou ionise´es par des photons UV. La disparition des plus petits grains
diminue l’eﬃcacite´ d’e´mission.
Les porteurs de l’ERE n’ont toujours pas e´te´ formellement identifie´s mais plusieurs candidats ont
e´te´ propose´s : les nanoparticules de silicium cristallin, isole´es ou incluses dans une matrice (Witt
et al. 1998) ; les nanoparticules de carbone (Seahra et Duley 1999) ; les dime`res de PAH8 ionise´s
une fois [PAH]+2 (Berne´ et al. 2008).
2.4.4 Emission “anormale”
L’e´mission dite “anormale” a e´te´ observe´e pour la premie`re fois par Kogut et al. (1996). Il s’agit
d’une e´mission inattendue sur la gamme de fre´quences allant de 10 a` 90 GHz. Cette e´mission
est par ailleurs bien corre´le´e avec l’e´mission des poussie`res interstellaires (Leitch et al. 1997; de
Oliveira-Costa et al. 1997; Casassus et al. 2006a). Draine et Lazarian (1998b) ont sugge´re´ qu’elle
pourrait eˆtre due a` l’e´mission dipolaire e´lectrique des PAH ou a` l’e´mission dipolaire magne´tique
des BG. Une e´tude de´taille´e de l’e´mission anormale/rotationnelle a e´te´ mene´e au cours de cette
the`se : les chapitres 4, 5, 6 et 7 de´taillent les re´sultats obtenus. Nous ne de´taillerons donc pas plus
ce me´canisme d’e´mission ici.
2.5 Polarisation
Un autre moyen de contraindre la nature de la poussie`re interstellaire est d’e´tudier l’e´mission
polarise´e de la Galaxie. Les informations que ce type d’observations peut apporter concernent la
forme des grains (sphe´riques, allonge´s ou plans ?) et leur proprie´te´s magne´tiques (qui favorisent ou
non l’alignement sur le champ magne´tique). Les trois me´canismes permettant de produire de la po-
larisation sont : l’absorption de lumie`re par des grains aligne´s sur le champ magne´tique Galactique
(de l’UV a` l’IR proche), l’e´mission par des grains aligne´s (de l’IR lointain au millime´trique) et la
diﬀusion de lumie`re stellaire par les grains pre´sents dans les enveloppes circumstellaires ou dans
les ne´buleuses par re´flexion (λ ∼ a). Les bases de la polarime´trie sont pre´sente´es dans l’annexe
7.5.
La polarisation trouve son origine dans l’interaction de la lumie`re stellaire avec les grains de
poussie`re interstellaires. Cela est atteste´ par la corre´lation entre le taux de polarisation et l’extinc-
tion (Serkowski et al. 1975; Poidevin et Bastien 2006). Ce re´sultat est illustre´ par la Fig. 2.6 ou`
l’on constate que malgre´ une corre´lation nettement visible, la dispersion des points de mesure est
importante. Ces derniers obe´issent tous a` la relation PV ≤ 9 % mag−1 repre´sentant l’alignement
optimal des grains. Le fait que le taux de polarisation soit infe´rieur a` cette limite s’explique de
plusieurs fac¸ons : l’alignement des grains n’est pas parfait, le champ magne´tique n’est pas per-
pendiculaire a` la ligne de vise´e ou encore il change de direction sur la ligne de vise´e. On peut par
ailleurs noter que le taux de polarisation line´aire varie avec la longueur d’onde suivant la “loi de
Serkowski” (Serkowski et al. 1975) :
P(λ) = Pmax exp
[
−K ln2
(
λmax
λ
)]
(2.18)
8Ces dime`res seraient la dernie`re e´tape de la photo- dissociation des VSGs dans les re´gions soumises a` un champ
de rayonnement UV intense.
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ou` Pmax est le maximum de polarisation, λmax est la longueur d’onde au maximum de polarisation et
K est une constante qui de´termine la largeur du pic de la courbe. Cette de´pendance avec la longueur
d’onde est illustre´e sur la Fig. 2.6. On mesure 0.3 ≤ λmax ≤ 0.8 µm suivant les lignes de vise´e,
avec une valeur moyenne a` 0.55 µm. Cette longueur d’onde de´pend de la taille moyenne des grains
dans l’objet observe´ : on peut montrer que λmax augmente avec la taille des grains (Bastien 2007).
Par ailleurs, des observations dans l’UV ont permis de mettre en e´vidence que, comme le pre´disait
la loi de Serkowski, la courbe de´croıˆt a` ces longueurs d’onde (Bastien 2007). Cela implique donc
que les petites particules, responsables de l’extinction dans ce domaine de fre´quences, sont quasi-
sphe´riques et/ou peu aligne´es avec le champ magne´tique Galactique. Enfin, l’e´mission des gros
grains dans l’IR lointain et le domaine submillime´trique est polarise´e : le taux de polarisation est
de l’ordre de 10 %. On peut par ailleurs noter que l’e´mission des silicates a` 9.7 µm est polarise´e.
Figure 2.6 - A gauche : loi de Serkowski normalise´e en fonction de la longueur d’onde
normalise´e a` la longueur d’onde du maximum de polarisation λmax. Les cercles ouverts
comprennent 20 mesures et les cercles plein seulement une. D’apre`s Serkowski et al.
(1975). A droite : taux de polarisation en fonction de l’extinction. La droite repre´sente
la relation PV = 9EB−V . D’apre`s Poidevin et Bastien (2006).
2.6 Evolution de la poussie`re
La formation, l’e´volution et la destruction des grains interstellaires sont e´troitement lie´es a`
l’e´volution des e´toiles. En eﬀet, ces dernie`res se forment au sein de nuages interstellaires denses
en incorporant une partie des grains pre´sents. Leur flux UV et leur vent stellaire influent sur la
dynamique, la chimie, l’e´tat physique et la distribution de tailles des grains. Enfin, a` la fin de leur
vie, elles e´jectent une partie de leur matie`re dans le milieu interstellaire, l’enrichissant ainsi en
e´le´ments lourds, composants majoritaires des grains. Le but de ce paragraphe n’e´tant pas de faire
une revue de´taille´e de l’e´volution stellaire, le cycle d’e´volution de la poussie`re ne sera de´crit que
brie`vement. La Fig. 2.8 repre´sente sche´matiquement ce cycle (Jones 2004).
2.6.1 Formation des poussie`res
Il est aujourd’hui largement admis que les poussie`res sont en grande partie forme´es dans les
enveloppes d’e´toiles e´volue´es (Lequeux 2002). Le spectre des enveloppes des e´toiles de masse
moyenne en fin de vie, qui se trouvent sur la branche asymptotique des ge´antes dans le diagramme
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de Hertzsprung-Russell (branche AGB), montre qu’elles sont riches en silicium, en carbone ou en
oxyge`ne. Les e´toiles riches en oxyge`ne vont former pre´fe´rentiellement des silicates amorphes et
cristallins alors que les e´toiles riches en carbone formeront des grains carbone´s9 (hydrocarbures
aliphatiques et/ou aromatiques, graphite, nanodiamants, SiC, TiC). Au cours de son e´volution, la
pression de radiation de l’e´toile va finir par e´jecter l’enveloppe circumstellaire et enrichir le milieu
interstellaire avec les grains qu’elle contient (Whittet 1992).
2.6.2 Evolution des poussie`res dans le milieu interstellaire
Une fois e´jecte´s dans le milieu interstellaire, les grains vont e´voluer au gre´ des conditions phy-
siques auxquelles ils seront soumis. Par exemple, les silicates cristallins que l’on peut observer
dans les spectres d’e´toiles AGB ne sont pas pre´sents dans le milieu interstellaire. Ils doivent donc
eˆtre rendus amorphes sous l’action d’ondes de choc ou de rayons cosmiques (Lequeux 2002). On
estime qu’en moyenne un grain passe autant de temps dans le milieu diﬀus que dans le milieu
dense (McKee 1989). On a vu dans le paragraphe 2.1 que dans le premier les processus destructifs
dominent alors que dans le second toutes les conditions sont re´unies pour permettre la croissance
des grains. Par ailleurs, les interactions des grains avec les photons UV/visibles des e´toiles jeunes
vont influencer l’e´tat chimique et physique des grains, pendant que les ondes de choc ge´ne´re´es par
les explosions de supernovae modifieront leur distribution de tailles (destruction/e´rosion). Cette
distribution de tailles est e´galement modifie´e quand on passe du milieu dense au milieu diﬀus avec
la coagulation des petits grains sur des grains plus gros. Finalement, l’eﬀondrement des nuages
denses incorporera les grains, au moins partiellement, dans une nouvelle ge´ne´ration d’e´toiles. Et
le cycle pourra recommencer.
La suite de ce paragraphe a pour objet de de´tailler les preuves observationnelles de la croissance
et de la destruction des grains dans le milieu interstellaire. Les diﬀe´rentes explications propose´es
pour rendre compte de ces processus sont e´galement expose´es.
♣ Croissance des grains
L’e´missivite´ des gros grains a` l’e´quilibre thermique pre´sente des variations importantes quand
on observe le milieu diﬀus ou les re´gions denses. Ces variations sont les suivantes :
- Le rapport de bandes IRAS I 60/I 100 est plus faible dans les re´gions denses que dans le milieu
diﬀus. Cette diminution est d’autant plus importante que l’on se rapproche des zones les plus
denses du nuage (Laureijs et al. 1991; Stepnik et al. 2003). Cela sugge`re une diminution de
l’abondance des VSG par rapport aux BG quand la densite´ augmente.
- De meˆme, la tempe´rature d’e´quilibre des gros grains est plus faible au cœur des nuages denses
que dans les re´gions plus diﬀuses. Cependant, cette diminution est trop importante pour eˆtre
explique´e par la seule extinction du rayonnement. Il semble que les gros grains soient plus
gros dans ces re´gions froides et denses ou` les plus plus grains s’agre`gent sur les plus gros
(Bernard et al. 1999).
- L’e´missivite´ submillime´trique des gros grains est multiplie´e d’un facteur 3 a` 4 au cœur des
re´gions denses (Stepnik et al. 2003). Par conse´quent, l’indice spectral β n’est pas constant
avec la longueur d’onde.
- On peut constater l’apparition de bandes d’absorption dans l’IR, caracte´ristiques du mode
9Le carbone et l’oxyge`ne re´agissent pre´fe´rentiellement pour former la mole´cule CO. Si C/O < 1 alors tout le
carbone re´agit avec l’oxyge`ne. Dans le cas contraire, il reste du carbone en phase gazeuse, libre de former des grains
carbone´s.
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d’e´longation O-H de l’eau, quand la densite´ augmente. Cela sugge`re la formation de man-
teaux de glace a` la surface des grains (Tielens et Allamandola 1987). On a e´galement pu
constater une de´ple´tion de la mole´cule CO dans les nuages denses : le gaz pourrait eˆtre phy-
sisorbe´ sur les grains (Bacmann et al. 2002).
- Enfin, la longueur d’onde du maximum de polarisation, de´finie au §2.5 augmente, ainsi que
l’albe´do dans l’IR proche quand la densite´ augmente (Vrba et al. 1993).
Toutes ces observations montrent une grande variabilite´ de la distribution spectrale d’e´nergie des
grains en fonction de la densite´. La formation de manteaux de glace a` la surface des gros grains
n’est pas suﬃsante pour l’expliquer. Elle doit donc eˆtre due a` un re´el changement des proprie´te´s
physiques et chimiques des grains (Dupac et al. 2003; Stepnik et al. 2003).
Plusieurs instruments ont permis d’observer le milieu interstellaire dans le domaine submil-
lime´trique. Ainsi, Dupac et al. (2003) ont mesure´ l’indice spectral β et la tempe´rature des gros
grains dans plusieurs nuages interstellaires a` l’aide du te´lescope PRONAOS10. La Fig. 2.7 illustre
leurs re´sultats. Une anticorre´lation entre l’indice spectral et la tempe´rature des grains a pu eˆtre
mise en e´vidence. Pour les re´gions froides (T < 20 K), β est compris entre 1.6 et 2.4 ; pour les
re´gions plus chaudes, il varie de 0.8 a` 1.6. Par ailleurs, l’instrument FIRAS, embarque´ sur le sa-
tellite COBE, a observe´ un exce`s d’e´mission dans le submillime´trique (Finkbeiner et al. 1999).
L’indice spectral de´pend donc a` la fois de la tempe´rature des grains et de la longueur d’onde :
β = β(λ, T ). Dupac et al. (2003) et Stepnik et al. (2003) ont montre´ que la coagulation de VSG a`
la surface des BG peut rendre compte des observations – le temps de coagulation est infe´rieur au
temps de vie des nuages. Les agre´gats poreux ainsi obtenus ont des e´missivite´s supe´rieures aux BG
du milieu diﬀus, leur tempe´rature va donc diminuer. Par ailleurs, les VSG coagule´s a` la surface des
BG se trouvent dans le thermostat forme´ par l’agre´gat. Leur tempe´rature arreˆte donc de fluctuer et
leur e´missivite´ dans l’IR moyen diminue : cela explique la diminution du rapport I 60/I 100 dans les
re´gions denses. Enfin, la capacite´ d’absorption n’est pas modifie´e significativement dans l’UV, le
visible et le proche IR pour un grain poreux, mais l’e´missivite´ dans le submillime´trique augmente
avec la porosite´ (Stepnik et al. 2003). Cela permet donc d’expliquer la baisse de tempe´rature et
l’exce`s d’e´missivite´.
Par ailleurs, Dupac et al. (2003) proposent une autre explication : une de´pendance intrinse`que
de l’e´missivite´ des grains avec la tempe´rature. L’anticorre´lation T − β a en eﬀet de´ja` e´te´ observe´e
en laboratoire (Mennella et al. 1998; Boudet et al. 2005). Meny et al. (2007) ont de´veloppe´ un
mode`le de grains amorphes, le mode`le DCD/TLS pour Disordered Charge Distribution et Two
Level System. Le mode`le DCD de´crit l’excitation de vibrations acoustiques dues a` l’interaction
entre le re´seau de´sordonne´ de charges et une onde e´lectromagne´tique. Pour ce mode`le, l’e´mission
ne de´pend pas de la tempe´rature et il donne les grandes valeurs de β. Le mode`le TLS est un
mode`le quantique. S’il y a des lacunes dans la distribution de charge, des ions peuvent y eˆtre
pie´ge´s. Ils peuvent migrer de lacune en lacune par eﬀet tunnel ou activation thermique. Ce mode`le
donne une e´mission fortement de´pendante de la tempe´rature. Les processus qu’il de´crit pourraient
eˆtre tre`s importants dans le milieu interstellaire ou` l’on sait que les grains sont amorphes et pas
cristallins. Paradis et al. (en pre´paration) ont montre´ que le mode`le DCD/TLS permet de reproduire
l’anticorre´lation β − T mesure´e par Dupac et al. (2003).
10PRONAOS = PROgramme NAtional d’Astronomie Submillime´trique. Ce te´lescope, de type Cassegrain, e´quipe´
d’un miroir de 2 m, a e´te´ actif entre 1992 et 1996. Il couvrait le domaine spectral allant de 200 a` 580 µm avec des
re´solutions angulaires de 2’ a` 3.5’.
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♣ Destruction des grains
Plusieurs types d’interactions peuvent produire une fragmentation, une e´rosion ou une destruc-
tion des grains. Les collisions grain-grain, produites par les ondes de chocs de supernova, peuvent
provoquer leur fragmentation si la vitesse est supe´rieure a` 1 km.s−1 voire leur vaporisation si v > 20
km.s−1 (Jones 2004). Dans le second cas, les espe`ces contenues dans les grains vont alors enrichir
la phase gazeuse en e´le´ments lourds. D’apre`s Jones (2004), la vaporisation ne repre´senterait pas
plus d’1 % de la destruction des grains dans les ondes de choc de supernova. Les seuils de vi-
tesse donne´s ici sont plus bas si on a aﬀaire a` des agre´gats faiblement lie´s plutoˆt qu’a` des grains
re´fractaires. La fragmentation des grains conduit a` une distribution de tailles en loi de puissance et
a` une redistribution de la masse totale en faveur des plus petits (Jones 2004; Guillet et al. 2007).
La section eﬃcace d’absorption et donc l’extinction dans l’UV/visible sont augmente´es. Des colli-
sions avec les espe`ces du gaz sont e´galement possibles. Dans ce cas, les grains sont e´rode´s, majo-
ritairement par H et He (Dwek et al. 1996). La dure´e de vie des grains interstellaires est limite´e par
les ondes de choc de supernova : tvie ∼ 5× 108 ans d’apre`s Jones (2004). Par ailleurs, la turbulence
est une autre voie de fragmentation des grains en grains plus petits. Ainsi, Miville-Descheˆnes et al.
(2000) ont montre´ dans Ursa Major que l’e´mission des PAH est fortement corre´le´e avec l’e´mission
du HI a` forte vorticite´ (∼ 10 km.s −1) mais pas au HI moins turbulent (e´vaporation des VSG). Enfin,
l’interaction avec un flux de photons UV peut causer l’e´vaporation des manteaux de glaces qui se
forment au cœur des nuages denses sur les gros grains.
Figure 2.7 - Indice spectral des gros grains, β, en fonction de leur tempe´rature pour Orion
(e´toiles noires), M17 (losanges), le Cygne (triangles), ρ-Ophiucus (e´toiles grises), Pola-
ris (carre´s noirs), le Taureau (carre´s gris), NCS (croix grises) et NGC 91 (croix noires).
D’apre`s Dupac et al. (2003), avec des donne´es PRONAOS.
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Figure 2.8 - Cycle d’e´volution des poussie`res. D’apre`s Jones (2004).
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3.1 Introduction
Les PAH interstellaires absorbent environ un tiers de l’e´nergie du champ de rayonnement
UV/visible Galactique pour le re´e´mettre a` plus grande longueur d’onde (voir chapitre 2). Les mis-
sions spatiales ISO, Spitzer et maintenant AKARI ont observe´ leur e´mission dans le domaine IR.
Les PAH pre´sentent des bandes d’e´mission caracte´ristiques entre 3 et 20 µm qui dominent le refroi-
dissement radiatif. Cette signature spectrale a longtemps e´te´ l’unique source d’information quant
a` leur nature mais les missions Planck et Herschel vont bientoˆt re´ve´ler l’e´mission micro-onde
(submillime´trique et centime´trique) des grains interstellaires dont l’exploration a de´ja` commence´
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avec les donne´es du satellite WMAP. Ce chapitre pre´sente les outils ne´cessaires a` la description de
l’e´mission rovibrationnelle des PAH, de l’IR jusqu’au domaine submillime´trique.
Dans le milieu interstellaire neutre, l’excitation des PAH est domine´e par l’absorption de pho-
tons UV/visible d’origine stellaire1 (Le´ger et al. 1989; Allamandola et al. 1989). En l’absence d’ex-
citation radiative, la mole´cule est dans son e´tat e´lectronique fondamental : l’e´tat singulet S 0 pour
les neutres et l’e´tat doublet D0 pour les ions. L’absorption d’un photon stellaire apporte une e´nergie
interne de plusieurs e´lectron-volts a` la mole´cule qui est alors porte´e dans un niveau e´lectronique
excite´ (S n ou Dn avec n > 0). La de´sexcitation se de´roule alors suivant 3 voies : par radiation
(e´mission de photons fluorescents ou rovibrationnels), photoionisation ou photodissociation. Pour
les e´nergies des photons stellaires absorbe´s et les tailles des PAH interstellaires, les deux dernie`res
voies ont des taux 10 a` 100 fois plus faibles que l’e´mission de photons (Le Page et al. 2003) : nous
les ne´gligerons dans la suite. Une fois que la mole´cule est excite´e e´lectroniquement, des transitions
radiatives ou non peuvent se produire entre les niveaux vibrationnels et/ou e´lectroniques (Fig. 3.1) :
- conversion interne : transition non radiative entre e´tats e´lectroniques de meˆme multiplicite´
qui transfe`re l’e´nergie e´lectronique d’un niveau excite´ a` un niveau vibrationnel excite´ d’un
niveau e´lectronique moins excite´ (∼ 10 −12 − 10−8 s, S i → S j pour les neutres et Di → Dj
pour les ions avec i > j)
- croisement inter-syste`me : transition non radiative entre e´tats e´lectroniques de multiplicite´s
diﬀe´rentes (S i → T j pour les neutres et Di → Qj pour les ions avec i > j)
- fluorescence : processus radiatif entre e´tats e´lectroniques de meˆme multiplicite´ (∼ 10 −7 s)
qui produit un photon visible (S i → S j pour les neutres et Di → Dj pour les ions avec
i > j). Pour beaucoup de mole´cules, cette transition a principalement lieu entre S 1/D1 et
S 0/D0 en conse´quence de la conversion interne rapide ; la conversion de l’e´nergie d’excita-
tion initiale en niveaux excite´s vibrationnellement dans le fondamental e´lectronique est donc
quasi-comple`te
- phosphorescence : transition tre`s lente (quelques secondes) entre e´tats e´lectroniques de mul-
tiplicite´s (e´tat de spin) diﬀe´rentes (Ti → S j pour les neutres et Qi → Dj pour les ions avec
i > j) avec e´mission d’un photon visible. Cette transition est ne´gligeable pour les ions car la
conversion interne domine par rapport au croisement inter-syste`me si bien que la mole´cule
est dans un niveau vibrationnellement excite´ du fondamental e´lectronique
- redistribution vibrationnelle interne : processus isoe´nerge´tique non radiatif entre les niveaux
vibrationnels de la mole´cule qui re´partit rapidement (∼ 10 −12−10−10 s) l’e´nergie d’excitation
entre tous les degre´s de liberte´ vibrationnels
- e´mission IR : transition radiative entre deux niveaux vibrationnels du meˆme niveau e´lectroni-
que (∼ 0.1 s). Ce type de transitions a principalement lieu dans le fondamental e´lectronique
avec ∆v = 1 (si on prend en compte l’anharmonicite´, les transitions avec ∆v = 2, 3,... sont
aussi autorise´es mais sont ge´ne´ralement a` l’origine de bandes d’e´mission peu intenses)
En faisant l’hypothe`se que la conversion interne vers le fondamental est tre`s eﬃcace et suivie
par la redistribution vibrationnelle interne, on voit donc que l’absorption d’un photon e´nerge´tique
visible/UV conduit tre`s rapidement la mole´cule dans un e´tat vibrationnel excite´ du fondamental
e´lectronique. Les paragraphes suivants de´crivent en de´tail le refroidissement radiatif des PAH in-
terstellaires.
1D’autres me´canismes d’excitation des grains peuvent eˆtre eﬃcaces dans des cas particuliers : par exemple, l’ex-
citation par collisions avec les espe`ces du gaz devient importante dans le milieu chaud et ionise´ (Dwek 1986).
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Figure 3.1 - Excitation des niveaux vibrationnels pour une mole´cule neutre. Les niveaux
e´lectroniques singulets et triplets, ainsi que les niveaux vibrationnels sont repre´sente´s ici.
Lors de l’absorption d’un photon UV/visible, la mole´cule passe de l’e´tat fondamental S 0
a` l’e´tat excite´ S n avec n > 0. Cette transition est suivie d’une conversion interne puis
d’une redistribution vibrationnelle interne, des transitions e´lectroniques radiatives et des
transitions vibrationnelles dans l’IR. Dans le cas des ions, il faut remplacer les niveaux
e´lectroniques singulets par des doublets et les triplets par des quadruplets ; par ailleurs,
dans le cas des ions, la phosphorescence et la fluorescence sont ne´gligeables en raison
d’un conversion interne tre`s eﬃcace vers D 0 : l’e´mission IR est ainsi un processus de
de´sexcitation dominant (Allamandola et al. 1989).
3.2 Proprie´te´s des PAH interstellaires
3.2.1 Structure et couverture en hydroge`ne
Les observations et l’e´tude de la photostabilite´ des PAH interstellaires montrent que ce sont des
espe`ces compactes (Hony et al. 2001; Le Page et al. 2003). Les petits PAH sont plans mais au-dela`
d’une taille seuil (40 a` 70 atomes de carbone), les mole´cules non planes pourraient eˆtre favorise´es
lors de la formation : les espe`ces re´sultantes se pre´senteraient ainsi sous la forme de “bols” ou de
“cages” contenant des cycles de carbones pentagonaux et non plus seulement hexagonaux (Moutou
et al. 2000). Cependant, la pre´sence de PAH non plans dans le milieu interstellaire reste mal connue
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(Moutou et al. 1999). Nous conside´rerons donc que les PAH interstellaires sont plans et compacts,
quelle que soit leur taille (N C = 18 a` 216 ici), et qu’ils sont de syme´trie hexagonale (groupe D6h).
Les PAH mode´lise´s dans la suite de cette the`se sont des disques fins de rayon a( ˚A) = 0.9√NC ou`
NC est le nombre d’atomes de carbone dans le grain (Omont 1986). La formule de ces mole´cules
est C6p2 H6p avec p−1 couronnes autour du cycle central et 3p 2−3p+1 cycles hexagonaux. On ne
doit cependant pas oublier que les PAH interstellaires sont probablement un me´lange complexe de
structures diﬀe´rentes. Leurs structures re´elles sont certainement des formes alte´re´es du cas ide´al
que nous venons de de´crire : ces PAH ont en eﬀet toutes les chances d’eˆtre charge´s, partiellement
de´shydroge´ne´s et ils pourraient e´galement contenir des he´te´roatomes comme l’azote ou l’oxyge`ne.
Avec la structure ide´ale que nous utilisons, le rapport carbone/hydroge`ne des PAH est HC = fH
√
6
NC
avec fH le taux d’hydroge´nation ( fH = 1 pour un PAH comple`tement hydroge´ne´).
3.2.2 Section eﬃcace des PAH interstellaires
L’excitation et le refroidissement radiatifs des PAH interstellaires de´pendent de leur section
eﬃcace d’absorption : c’est donc une quantite´ importante pour de´crire l’e´mission des PAH. La
description de la section eﬃcace est ici divise´e en trois sous-parties : les deux premie`res traitent de
la section eﬃcace dans l’UV/visible et le proche IR, qui de´coulent directement des observations
ou d’expe´riences en laboratoire ; la deuxie`me de´crit la section eﬃcace des PAH dans l’IR lointain,
a` partir de calculs the´oriques. Dans ce mode`le, on conside`re que tous les PAH ont exactement les
meˆmes modes actifs dans l’IR.
♣ Section eﬃcace dans l’UV/visible
Le domaine visible-UV est celui des transitions e´lectroniques. Nous utilisons la section eﬃcace
de Verstraete et Le´ger (1992) repre´sentative du carbone sp 2 qui est en bon accord avec les me-
sures en laboratoire sur des analogues de PAH interstellaires neutres (Joblin et al. 1992). A basse
e´nergie, les transitions e´lectroniques cessent au-dela` d’une longueur d’onde de coupure λC qui est
proportionnelle au rayon a de la mole´cule (Robertson 1986). Pour des mole´cules contenant de 20 a`
200 atomes de carbone, λC est entre 0.7 et 2 µm, en assez bon accord avec les mesures de Mattioda
et al. (2005). La position de cette coupure est importante car le domaine spectral visible/proche-IR
porte environ 50 % de l’e´nergie du champ de rayonnement interstellaire standard (Mathis et al.
1983). Ainsi, les petits PAH (NC < 50) sont uniquement excite´s par les photons UV, alors que les
plus gros le sont aussi par les photons visibles et proche-IR. Nous supposons que la forme de cette
coupure est raide (fonction tangente inverse telle que C(λ) ∝ arctan(λC/λ)) afin de rendre compte
du creux relatif de l’e´mission IR interstellaire dans cette re´gion.
♣ Section eﬃcace dans l’infrarouge moyen
Graˆce aux donne´es spectroscopiques ISO2 et Spitzer entre 2 et 20 µm, nous avons maintenant
une vision assez exhaustive des bandes associe´es aux PAH dans ce domaine spectral. Les bandes
d’e´mission rovibrationnelles utilise´es pour de´crire l’e´mission des PAH interstellaires sont donne´es
dans le tableau 3.1. Dans un souci de simplicite´, les modes de vibration conside´re´s sont de´crits
comme e´tant dus soit a` des vibrations C-H soit a` des vibrations C=C du squelette. Cependant, dans
des mole´cules aussi complexes que les PAH, il existe des interactions vibrationnelles et le label H
2Le satellite europe´en ISO (Infrared Space Observatory) a e´te´ lance´ en novembre 1995. Il couvrait un domaine
de longueurs d’onde allant de 2.5 a` 240 µm pour des re´solutions spatiales de 6” a` 1.5’. L’instrument SWS (Short
Wavelengths Spectrometer) a quant a` lui produit des spectres dans la gamme de longueur d’onde de 2.5 a` 45 µm.
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ou C dans la Tab. 3.1 indique seulement le type de vibration dominant a` la fre´quence conside´re´e.
Les principales bandes de vibration pour les mole´cules aromatiques sont les suivantes (Socrates
2001) :
- les vibrations dues a` l’e´tirement de liaisons C-H qui sont a` l’origine de bandes entre 3.2 et
3.3 µm
- les vibrations dues au pliage dans le plan de la mole´cule de liaisons C-H qui produisent des
bandes de 8 a` 10 µm
- les vibrations dues au pliage de liaisons C-H hors du plan de la mole´cule qui donnent des
bandes de 11 a` 15 µm (la position exacte de ces bandes de´pend du nombre d’atomes d’hy-
droge`ne adjacents sur le squelette carbone´), le couplage de ces modes avec des modes inactifs
produit des bandes entre 5 et 6 µm
- les vibrations dues a` l’e´tirement de liaisons C=C qui sont a` l’origine de bandes entre 6.1 et 8
µm
- les vibrations dues a` des de´formations du squelette hors du plan de la mole´cule qui sont a`
l’origine de bandes au-dela` de 11 µm
Nous conside´rons que les modes vibrationnels de´crits ci-apre`s sont harmoniques et qu’on peut
les repre´senter avec un profil de Drude3 (normalise´ a` 1 ici) :
D(E, E0,∆E) = (E∆E)
2
(E2 − E20)2 + (E∆E)2
(3.1)
ou` E = 1/λ, E0 est la position centrale de la bande et ∆E sa largeur a` mi-hauteur. Dans ce profil
de´crivant l’interaction entre les photons et les e´lectrons lie´s, la forme du cœur de la bande est
similaire a` celui d’un profil lorentzien. La diﬀe´rence est qu’il s’extrapole en E2 a` basse fre´quence
contrairement a` une lorentzienne qui reste constante. Nous attribuons a` chaque bande conside´re´e
la largeur observe´e dans le milieu interstellaire ∆ν. La valeur au pic est ajuste´e de manie`re a` ce que
la quantite´ (σ∆ν) soit e´gale a` celle mesure´e en laboratoire. Le fait d’adopter la largeur observe´e
nous permet de rendre compte empiriquement de la relaxation mole´culaire et de l’e´largissement
des bandes pour les PAH interstellaires (Pech et al. 2002; Mulas et al. 2006a,b). Il existe d’autres
de´finitions de la section eﬃcace d’absorption dans l’IR comme celles de Flagey et al. (2006);
Draine et Li (2006). Pour ce mode`le, nous avons pris le parti d’utiliser des proprie´te´s optiques
proches de celles obtenues en laboratoire.
En ce qui concerne les bandes a` 3.3, 6.2, 7.7, 11.3 et 12.7 µm, nous utilisons les forces d’os-
cillateur (ou sections eﬃcaces inte´gre´es σ∆ν) de Pech et al. (2002) pour les cations et celles de
Joblin et al. (1994) pour les neutres (voir Tab. 3.1). La de´composition de l’e´mission IR de re´gions
Galactiques a montre´ qu’il existe d’autres bandes lie´es aux PAH (Verstraete et al. 2001; Smith
et al. 2007). Ainsi le continuum d’e´mission observe´ vers 7 µm ne peut s’expliquer par les ailes des
bandes a` 6.2 et 7.7 µm. Dans la mesure ou` ce continuum suit a` peu pre`s les variations des bandes
PAH en fonction du champ de rayonnement, nous le repre´sentons par une bande large a` 6.9 µm.
Pour les meˆmes raisons, nous introduisons une bande a` 8.3 µm. Dans les spectres observe´s par
ISO et Spitzer, la bande a` 7.7 µm est compose´e de 3 sous-bandes a` 7.5, 7.6 et 7.8 µm que nous
prenons en compte avec une force d’oscillateur totale e´gale a` celle mesure´e en laboratoire et avec
les rapports de bandes de Verstraete et al. (2001). Par ailleurs, la force d’oscillateur de la bande
a` 8.6 µm a e´te´ multiplie´e par 3 par rapport a` la valeur mesure´e en laboratoire (Pech et al. 2002).
Nous introduisons les bandes secondaires a` 5.25 et 5.75 µm dont les caracte´ristiques sont de´duites
3Ce profil est obtenu dans le cadre d’un mode`le de Lorentz (oscillateur harmonique amorti et force´) pour le mou-
vement des e´lectrons (Kru¨gel 2003).
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Tableau 3.1 - Bandes vibrationnelles des PAH interstellaires dans l’IR moyen, pour les
cations et les neutres. La dernie`re colonne indique si la transition se fait dans le plan (“ip”
pour in-plane) ou hors du plan (“op” pour out-of-plane) de la mole´cule.
λi νi ∆νi σi/NH σi/NH Type
(µm) (cm−1) (cm−1) (10−20cm2) (10−20cm2)
cations neutres
3.3 3040 39 2.44 10.8 ip
5.2 1905 23 0.58 0.58 op
5.7 1754 60 0.49 0.49 op
8.3 1205 63 1.74 1.74 ip
8.6 1162 47 5.34 0.51 ip
11.3 890 18 17.3 18.3 op
12.0 830 30 3.17 3.17 op
12.7 785 16 5.06 4.06 op
λi νi ∆νi σi/NC σi/NC Type
(µm) (cm−1) (cm−1) (10−20cm2) (10−20cm2)
cations neutres
6.2 1609 44 2.48 0.52 ip
6.9 1450 300 0.40 0.40 ip
7.5 1328 70 2.70 0.12 ip
7.6 1315 25 1.38 0.06 ip
7.8 1275 70 2.70 0.12 ip
16.4 609 6 1.83 1.83 ip
17.1 585 17 2.48 2.48 ip
de Roche et al. (1996) et Boersma et al. (2008) (position, largeur et rapport a` la bande a` 11.3 µm).
Ces bandes sont dues a` la combinaison du mode de vibration a` 11.3 µm et de deux modes interdits
a` 9.8 et 11.7 µm (Roche et al. 1996; Tripathi et al. 2001). A plus grande longeur d’onde, nous
avons les bandes a` 16.4 et 17.1 µm caracte´rise´es a` partir des observations de Moutou et al. (1999)
et Smith et al. (2004). La Tab. 3.1 indique e´galement si les transitions vibrationnelles ont lieu dans
le plan (ip pour in-plane) ou hors du plan (op pour out-of-plane) de la mole´cule : pour les bandes
de 3.3 a` 12.7 µm, j’ai adopte´ le type de´fini par Socrates (2001) et pour les bandes a` 16.4 et 17.1
µm celui de´fini par Moutou et al. (1999).
♣ Section eﬃcace dans l’infrarouge lointain
Les PAH interstellaires sont la plupart du temps dans des e´tats a` basse e´nergie a` partir desquels
ils e´mettent des photons de l’IR lointain au submillime´trique (voir le chapitre 2). De 20 µm a` 1 mm
l’e´mission interstellaire est domine´e par la contribution des VSGs d’abord puis des BGs ensuite.
Dans cette gamme de longueur d’onde se pose donc la question de la contribution des PAH. Afin
d’estimer cette e´mission nous de´crivons a` pre´sent la section eﬃcace d’absorption correspondante,
σFIR.
Des mesures en laboratoire (Moutou et al. 1999) et des calculs the´oriques (Malloci et al. 2007)
montrent la pre´sence de modes actifs de vibration du squelette carbone´ des PAH pour des longueurs
d’onde λ > 20 µm (ou E < 500 cm −1). La force d’oscillateur (ou section eﬃcace inte´gre´e)
correspondante est en assez bon accord avec celle obtenue a` partir de l’expression de Schutte et al.
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Tableau 3.2 - Bandes rovibrationnelles adopte´es pour la mode´lisation de σFIR, avec le
pourcentage de la force d’oscillateur totale a` E ≤ 500 cm−1 pour chaque bande. La dernie`re
colonne indique si la transition se fait dans ou hors du plan de la mole´cule.
λcations νcations ∆ν σi/NC % Type
(µm) (cm−1) (cm−1) (10−20cm2) (cations)
30.2 331 300 9.6×10−3 69.5 ip
74.1 135 100 9.9×10−3 23.9 ip
4.9×NC 2040/NC 100 2.7×10−3 6.6 ip
λneutres νneutres ∆ν σi/NC % Type
(µm) (cm−1) (cm−1) (10−20cm2) (neutres)
28.7 349 300 9.6×10−3 74.2 ip
74.6 134 100 7.8×10−3 20.1 ip
5.3×NC 1900/NC 100 2.2×10−3 5.7 ip
(1993) et c’est donc cette valeur que nous retiendrons4. En ce qui concerne les caracte´ristiques
(fre´quence, largeur, intensite´) des bandes vibrationnelles dans ce domaine de longueur d’onde,
nous utilisons la base de donne´es the´oriques de Malloci et al. (2007).
Cette base fournit les proprie´te´s e´nerge´tiques, rotationnelles, vibrationnelles et e´lectroniques de
mole´cules avec diﬀe´rentes structures et e´tats d’ionisation (Z = −1, 0,+1,+2). Toutes les espe`ces
conside´re´es posse`dent de nombreux modes de vibration pour E ≤ 500 cm−1. Pour les mole´cules
compactes, on remarque que ces modes s’accumulent dans trois groupes d’e´nergie croissante : un
groupe de modes, peu nombreux, avec E ≤ 100 cm−1 ; un autre avec 100 ≤ E ≤ 200 cm−1 et le
dernier avec 200 ≤ E ≤ 500 cm−1. Nous avons donc de´cide´ de mode´liser σFIR pour les mole´cules
compactes avec trois modes dont les caracte´ristiques sont de´duites des travaux de Malloci et al.
(2007) (voir Tab. 3.2). La fre´quence de chaque mode est la moyenne ponde´re´e par leur section
eﬃcace inte´gre´e de tous les modes tombant dans chacun des groupes d’e´nergie. Leur largeur est
celle de la gamme d’e´nergie correspondant au groupe conside´re´. Ce travail a e´te´ eﬀectue´ pour les
neutres et les cations. Nous trouvons ainsi que l’e´nergie du premier mode de´pend de la taille de la
mole´cule conside´re´e : ν 0 ∼ 2040/NC cm−1 pour les cations et ν0 ∼ 1900/NC cm−1 pour les neutres.
En revanche, la position des deux autres modes est a` peu pre`s inde´pendante de la taille. La section
eﬃcace inte´gre´e de ces trois modes a e´te´ estime´e de la manie`re suivante : a` partir de la base de
donne´es de Malloci et al. (2007), on calcule la fraction de la force d’oscillateur totale pour E ≤ 500
cm−1 incluse dans chacun des trois modes de´crits pre´ce´demment. Cette ope´ration est re´pe´te´e pour
chaque mole´cule conside´re´e. On suppose par ailleurs que cette force d’oscillateur totale est donne´e
par l’inte´grale de la section eﬃcace obtenue par Schutte et al. (1993) : σFIR = 4.3 × 10−20λ−1.24
cm2 par atome de carbone. Il suﬃt alors de multiplier cette inte´grale par les fractions obtenues
pre´ce´demment a` l’aide de la base de donne´es. Les bandes obtenues sont pre´sente´es dans la table
3.2. Nous faisons par ailleurs l’hypothe`se que ces modes de vibration sont dans le plan de la
mole´cule5.
4A partir de mesures en laboratoire de la section eﬃcace d’absorption d’un me´lange de PAH ayant de 14 a` 42
atomes de carbone, Schutte et al. (1993) ont montre´ que pour une telle distribution de tailles, la section eﬃcace
moyenne dans l’IR lointain est un “quasi-continuum”, si on la mesure a` basse re´solution, proportionnelle a` λ −1.24.
5Une fac¸on d’ame´liorer cela serait de placer 2/3 de la force d’oscillateur de ces bandes dans la cate´gorie “ip” et
1/3 dans la cate´gorie “op”. Ces bandes e´tant des bandes “moyennes”, on peut en eﬀet supposer que les deux types de
modes coexistent a` ces longueurs d’onde. Cela n’a pas e´te´ re´alise´ au cours de cette the`se.
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Finalement, la section eﬃcace d’absorption des PAH est mode´lise´e de la manie`re suivante :
σabs = σUV/visible ×C(λC/λ) + σIR + σFIR (3.2)
avec C la fonction de coupure pour l’UV/visible et σIR et σFIR la somme des profils de Drude pour
les bandes de´crites pre´ce´demment. La section eﬃcace est repre´sente´e sur la Fig. 3.3 pour quatre
tailles de PAH.
Figure 3.2 - Fre´quence du premier mode de vibration (plus basse e´nergie) en fonction
du nombre d’atomes de carbone NC dans la mole´cule. Les diamants noirs repre´sentent
les PAH cations et les disques gris les PAH neutres. Les mole´cules conside´re´es sont les
suivantes : pe´ryle`ne C20H12, benzo[g,h,i]pe´ryle`ne C22H12, corone`ne C24H12, bisanthe`ne
C28H14, dibenzo[bc,ef]corone`ne C30H14, ovale`ne C32H14, circumbiphe´nyl C38H16, circu-
manthrace`ne C40H16, circumpyre`ne C42H16 et circumovale`ne C66H20. Le trait plein noir
montre la relation ν0 ∼ 2040/NC pour les cations et le trait plein gris ν0 ∼ 1900/NC pour
les neutres. Les lignes en tirets pre´sentent deux cas extreˆmes que nous utiliserons par la
suite pour montrer l’influence de la position de cette “premie`re” bande sur les calculs
d’excitation rotationnelle.
3.2.3 Spectre de modes vibrationnels
Un PAH interstellaire plan contenant NC atomes de carbones et NH =
√
6NC atomes d’hy-
droge`ne posse`de 3(NC + NH − 2) modes vibrationnels. Ils peuvent eˆtre classe´s de la manie`re sui-
vante :
- (NC − 2) modes C-C hors du plan de la mole´cule
- 2(NC − 2) modes C-C dans le plan
- NH modes de de´formation C-H hors du plan
- NH modes d’e´longation C-H
On peut repre´senter le spectre de mode de chaque type de vibration avec un mode`le de Debye a`
2 dimensions, d’e´nergie maximale kΘ ou` Θ est la tempe´rature de Debye (Draine et Li 2001). Le
spectre de mode est alors repre´sente´ par les expressions suivantes :
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Figure 3.3 - La courbe en trait plein repre´sente la section eﬃcace d’absorption par atome
de carbone pour des cations de NC = 24, les pointille´s pour NC = 54, les tirets pour NC = 96
et les tirets-pointille´s pour NC = 216 (1 Mb = 10−18 cm2).
- pour les modes C-C :
ωi = kΘt
√
i − δti
Nt
pour i = 1,Nt (3.3)
avec t = op, ip repre´sente le type de mode (hors ou dans le plan de la mole´cule) et N t le
nombre de modes C-C du type en question. On adopte Θop = 876 K et Θip = 2318 K pour
reproduire les modes a` 6.2 µm et 16.4 µm respectivement avec : δopi = 3/2 si i = 2, 3 et 3/4
sinon ; et δipi = 1 si i = 2,3 et 1/2 sinon
- pour les modes C-H :
ωi = kΘt
√
3i
2Nt
pour i = 1,Nt (3.4)
avec t = op, ip, st (st pour les modes d’e´longation) et N t le nombre de modes C-H d’un type
donne´. On adopte Θop = 1281 K, Θip = 1672 K et Θst = 4375 K pour reproduire les modes a`
11.3 µm, 8.6 µm et 3.3 µm respectivement.
Les valeurs nume´riques donne´es ci-dessus ont e´te´ ajuste´es de manie`re a` reproduire au mieux les
modes donne´s par Malloci et al. (2007). Toujours dans ce but, nous avons ajoute´ au spectre de
modes de´crit ici le mode de plus basse e´nergie calcule´ dans le §3.2.2. La figure 3.4 montre qu’il y
a un bon accord entre notre spectre de modes et les calculs de Malloci et al. (2007).
3.2.4 Densite´ d’e´tats rovibrationnels
Dans le cas d’un traitement microcanonique, toutes les grandeurs thermodynamiques inte´res-
santes sont connues une fois qu’on a de´termine´ la densite´ d’e´tats d’un syste`me. Dans notre cas,
cette dernie`re va nous permettre de calculer l’e´mission IR rovibrationnelle des PAH.
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Figure 3.4 - Distributions cumulatives des modes vibrationnels du corone`ne (C24H12), de
l’ovale`ne (C32H14) et du circumovale`ne (C66H20) calcule´es a` partir des re´sultats de Malloci
et al. (2007) (traits pleins) et a` partir du mode`le de Debye (pointille´s).
On conside`re le cas d’un syste`me posse´dant des niveaux d’e´nergie rotationnels et vibrationnels
avec les densite´s d’e´tats correspondantes, ρrot et ρvib. Maintenant, on suppose que la mole´cule a
l’e´nergie x pour la vibration et E − x pour la rotation. La contribution a` la densite´ d’e´tats pour des
valeurs fixe´es de E et x sera le produit : ρvib(x)ρrot(E − x). Pour obtenir la densite´ totale d’e´tats
a` l’e´nergie E, il est ne´cessaire de sommer sur toutes les combinaisons possibles d’e´nergies en
rotation et vibration :
ρ(E) =
∫ E
0
ρvib(x)ρrot(E − x)dx ou
∫ E
0
ρvib(E − x)ρrot(x)dx (3.5)
On trouve pour la densite´ d’e´tats rotationnels (Baer et Hase 1996) :
ρrot(E) = 2
√
2E
B
√
B
(3.6)
ou` B est la constante rotationnelle associe´e a` l’axe d’inertie dans le plan de la mole´cule (voir Fig.
5.1 et §5.1.1). La manie`re la plus pre´cise pour de´terminer la densite´ d’e´tats vibrationnels harmo-
niques est une me´thode de calcul directe de´veloppe´e par Beyer et Swinehart (1973). Comme l’ont
CHAPITRE 3. EMISSION ROVIBRATIONNELLE DES PAH INTERSTELLAIRES 45
de´montre´ Gilbert et Smith (1990), cette approche est base´e sur la convolution de´crite plus haut. On
suppose que le syste`me consiste en s oscillateurs harmoniques avec des e´nergies vibrationnelles
ω i = νi/c (cm−1) de´termine´es avec le mode`le de Debye. Chacune d’entre elles sera a` l’origine
d’une suite d’e´tats e´galement espace´s et situe´s a` des e´nergies Ei = nωi avec n = 0, 1, .... On choisit
le point ze´ro en e´nergie comme le ze´ro de l’e´chelle en e´nergie et on divise celle-ci en “bins” de lar-
geur finie e´gale a` 1 cm−1. On commence avec un vecteur densite´ d’e´tats ρ(E) initialise´ a` la densite´
d’e´tats rotationnels ρrot. Le vecteur est ensuite rempli de la manie`re suivante :
ρ = ρrot
For j = 1, s
For i = ω(j), nombre de ‘‘bins’’
ρ(i) = ρ(i) + ρ(i − ω( j))
End For
End For
avec w(j) le j-ie`me mode vibrationnel, ou` les modes sont classe´s par ordre d’e´nergie croissante.
On voit que la boucle discre`te sur i est e´quivalente a` la convolution continue
∫
ρ(i)ρ(i − j)di. Son
application re´pe´te´e remplit tous les modes vibrationnels les uns apre`s les autres et on obtient la
densite´ d’e´tats rovibrationnels totale apre`s s ite´rations (Gilbert et Smith 1990). Ce vecteur densite´
d’e´tats nous sera utile par la suite pour calculer les probabilite´s de transition d’un niveau rovibra-
tionnel a` un autre et en de´duire l’e´mission IR des PAH interstellaires.
3.2.5 Capacite´ calorifique et limite de la notion de “tempe´rature”
Pour une mole´cule de taille donne´e, dont on connaıˆt le spectre de modes, le mode`le d’Einstein-
Debye permet d’exprimer sa capacite´ calorifique comme :
C(T ) = d
¯E
dT = k
Nm∑
j=1
e−ω j/kT
[
ω j/kT
1 − exp(ωj/kT)
]2
(3.7)
ou` Nm est le nombre total de modes vibrationnels. On constate sur la Fig. 3.5 que la capacite´
calorifique atteint sa limite haute tempe´rature ([3Nat − 6]kB) pour T ≥ 200 K (loi de Dulong
et Petit). On remarque e´galement une diﬀe´rence a` basse tempe´rature entre la capacite´ calorifique
calcule´e a` partir des modes vibrationnels pre´ce´demment de´crits et la capacite´ calorifique de Draine
et Li (2001). La diﬀe´rence est due a` la pre´sence des modes a` basse e´nergie. En eﬀet, si on retire
artificiellement les modes ayant des e´nergies infe´rieures a` 500 cm−1 (ou λ > 20 µm), on retrouve
la meˆme capacite´ calorifique que Draine et Li (2001) pour T = 10 K.
Dans un mode`le thermique, ou` le PAH a une tempe´rature vibrationnelle T , l’e´nergie interne
moyenne est donne´e par :
E(T ) =
∫ T
0
C(T ′) dT ′ (3.8)
La Fig. 3.6 montre cette relation E(T ). Dans une description thermique (ou canonique), l’e´tat
du PAH (a` un instant donne´ au cours de son refroidissement) est de´crit par sa tempe´rature vibra-
tionnelle T et son e´nergie interne moyenne est donne´e par l’Eq. 3.8. Dans ce cas, l’e´nergie interne
moyenne de la mole´cule est e´gale a` (3Nat − 6)kT . La courbe de la Fig. 3.6 montre que cette e´galite´
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Figure 3.5 - A gauche : capacite´ calorifique des PAH interstellaires. Les courbes en trait
plein repre´sentent le cas de PAH comple`tement hydroge´ne´s. Les courbes grise´es sont les
capacite´s calorifiques pour NC = 216, les noires pour NC = 24. Les pointille´s montrent
la capacite´ calorifique obtenue avec le mode`le de Draine et Li (2001) et les triangles celle
du graphite (Furukawa et Douglas 1972). A droite : contributions des modes C-C et C-H a`
la capacite´ calorifique. La courbe en trait plein noir repre´sente la capacite´ calorifique d’un
PAH comple`tement hydroge´ne´ avec NC = 24, les tirets noirs repre´sentent la contribution
des modes C-C a` C(T ) et les pointille´s la contribution des modes C-H. Les courbes grises
repre´sentent le cas d’un PAH avec NC = 216.
n’est plus ve´rifie´e pour des tempe´ratures T < 200 K : dans un syste`me a` basse e´nergie, proche
des premiers niveaux vibrationnels excite´s, la quantification devient importante et la notion de
tempe´rature/thermostat perd son sens. L’e´tat du syste`me doit alors se de´crire a` partir de de son
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Figure 3.6 - La courbe en trait plein repre´sente l’e´nergie vibrationnelle par mode d’un
PAH compact et comple`tement hydroge´ne´ avec 50 atomes de carbone, exprime´e ici en
Kelvins, en fonction de la tempe´rature. La courbe en tirets montre la meˆme quantite´ cal-
cule´e avec la capacite´ calorifique de Draine et Li (2001). La courbe en pointille´s montre
le cas d’une mole´cule avec une e´nergie kT par mode.
e´nergie interne. Dans la suite, nous utilisons une statistique microcanonique qui permet de de´crire
correctement la re´partition d’e´nergie interne dans un PAH afin d’en de´crire l’e´mission.
3.3 Distribution de l’e´nergie interne
L’e´mission rovibrationnelle IR des PAH de´pend de la densite´ d’e´nergie du champ de radiation
interstellaire uE = 4πνIν ou` Iν est l’intensite´ du champ de radiation, de leur taille (qu’on exprime
ici en nombre d’atomes de carbone NC) et enfin de leur distribution d’e´nergie interne P(E).
3.3.1 De´termination de P(E)
Apre`s chaque absorption d’un photon stellaire, on suppose que l’e´nergie est rapidement redis-
tribue´e entre tous les niveaux vibrationnels de la mole´cule. Ce processus isoe´nerge´tique, se pro-
duisant sans e´mission de photon, est appele´ IVR pour “Internal Vibrational Redistribution”. Cette
redistribution de l’e´nergie se produit en ∼ 10−12 − 10−15 s alors que la de´sexcitation par e´mission
de photons rovibrationnels est beaucoup plus lente ∼ 0.1 s (Li 2004). La distribution d’e´nergie
P(E) est ensuite calcule´e suivant le formalisme micro-canonique de Draine et Li (2001) que nous
de´crivons ci-apre`s. L’e´chelle en e´nergie est divise´e en M boıˆtes d’e´nergie Ei = (Ei,max + Ei,min)/2
et de largeur ∆Ei = Ei,max − Ei,min avec i = 1, ...,M (M = 500, cette valeur e´tant choisie comme
un bon compromis entre pre´cision et rapidite´ du calcul). Si on appelle Pi la probabilite´ d’avoir un
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PAH dans l’e´tat i, on peut e´crire :
dPi
dt =
M∑
ji
T j→iP j −
M∑
i j
Ti→ jPi (3.9)
avec Ti→ j la probabilite´ par unite´ de temps pour qu’un PAH passe de l’e´tat i a` l’e´tat j (Draine et
Li 2001). L’e´chelle en e´nergie est de´finie de la manie`re suivante : l’e´nergie de la dernie`re boıˆte est
supe´rieure a` 1 Ryd6 et telle que P(EM) est ne´gligeable devant les autres valeurs de P(E) ; la largeur
en e´nergie ∆Ei = Ei,max − Ei,min augmente progressivement avec Ei, suivant un pas logarithmique.
Le niveau fondamental E0 a une e´nergie et une largeur nulle (E0 = E0,min = E0,max = ∆E0 = 0).
Trois hypothe`ses sont faites pour estimer les taux de transition entre les diﬀe´rents e´tats, c’est-
a`-dire pour remplir la matrice T :
- la section eﬃcace d’absorption σabs(hν) de´pend de l’e´nergie du photon hν mais pas de
l’e´nergie vibrationnelle qu’avait le grain avant l’absorption
- on conside`re que les modes vibrationnels du PAH sont bien repre´sente´s par des oscillateurs
harmoniques
- l’e´nergie des photons absorbe´s est e´galement re´partie entre tous les niveaux vibrationnels du
PAH avant toute e´mission de photons IR
On peut distinguer deux types de transitions : les transitions “vers le haut”, qui font passer le PAH
d’un niveau moins e´nerge´tique a` un niveau plus e´nerge´tique, et les transitions “vers le bas”, qui le
font passer d’un niveau e´nerge´tique a` un niveau moins e´nerge´tique.
♣ Transitions “vers le haut”
D’apre`s Draine et Li (2001), le taux de transitions entre les niveaux l et u avec El < Eu est :
Tl→u =
c∆Eu
Eu − El
∫ Wc
W1
Gl→u(E) σabs(E) uE dE pour u < M (3.10)
Tl→M =
c
EM − El
[∫ Wc
W1
E −W1
Wc −W1 σabs(E) uE dE +
∫ ∞
Wc
σabs(E) uE dE
]
(3.11)
ou` uE dE est la densite´ d’e´nergie du champ de rayonnement interstellaire due aux photons d’e´nergie
comprise entre E et E+dE. Les facteurs Gl→u(E) corrigent le fait que l’on travaille avec des boıˆtes
d’e´nergie de tailles finies (passage d’une inte´grale 2D a` une inte´grale 1D). D’apre`s Draine et Li
(2001) :
Gl→u(E) = E −W1
∆Eu∆El
pour W1 < E < W2
=
min(∆Eu,∆El)
∆Eu∆El
pour W2 < E < W3
=
W4 − E
∆Eu∆El
pour W3 < E < W4
= 0 pour E < W1 ou E > W4
W1 = Eu,min − El,max
W2 = min [Eu,min − El,min, Eu,max − El,max]
W3 = max [Eu,min − El,min, Eu,max − El,max]
W4 = Eu,max − El,min
Wc = EM,min − El,min
61 Ryd = 1 Rydberg = 2.179 × 10−11 erg = 13.606 eV
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Enfin, pour le cas des transitions u − 1 → u, il faut ajouter les transitions dites “intrabins” (ou
“intraboıˆtes”) :
Tu−1→u =
c
Eu − Eu−1
[∫ W4
0
∆Eu Gu−1→u(E)σabs(E) uE dE +
∫ ∆Eu−1
0
(
1 − E
∆Eu−1
)
σabs(E) uE dE
]
(3.12)
En eﬀet, la largeur des boıˆtes d’e´nergie augmentant avec l’e´nergie de la boıˆte, il est alors possible
d’avoir des boıˆtes plus larges que l’e´nergie E de la transition conside´re´e : on a alors des transitions
a` l’inte´rieur de la boıˆte u − 1 → u − 1. On remarque cependant que la contribution des transitions
intrabins est en ge´ne´ral ne´gligeable compare´e aux autres types de transitions.
♣ Transitions “vers le bas”
Pour les transitions “vers le bas”, Draine et Li (2001) ont montre´ que les taux d’e´mission
peuvent eˆtre exprime´s de la manie`re suivante (ce sont des valeurs moyenne´es sur les sous-niveaux
pre´sents dans la boıˆte d’e´nergie u) :
Tu→l =
8π
h3c2
gl
gu
∆Eu
Eu − El
∫ W4
W1
Gu→l(E) E3 σabs(E)
[
1 + h
3c3
8πE3
uE
]
dE pour l < u − 1 (3.13)
ou` le terme proportionnel a` uE repre´sente la contribution de l’e´mission stimule´e (ne´gligeable tant
que G0 < 1010) ; gu et gl sont les de´ge´ne´rescences des niveaux u et l respectivement. On de´finit la
de´ge´ne´rescence du niveau u comme la diﬀe´rence entre le nombre d’e´tats accessibles a` l’e´nergie
Eu,max et a` l’e´nergie Eu,min :
gu = N(Eu,max) −N(Eu,min) =
∫ Eu,max
Eu,min
ρ(E) dE (3.14)
avec ρ(Eu) la densite´ rovibrationnelle que l’on a calcule´e pre´ce´demment (voir le §3.2.4). Ensuite,
comme pour les transitions “vers le haut”, dans le cas des transitions entre deux niveaux d’e´nergie
adjacents, il faut inclure les contributions des transitions intrabins :
Tu→u−1 =
8π
h3c2
gu−1
gu
∆Eu
Eu − Eu−1
∫ W4
0
Gu→u−1(E) E3 σabs(E)
[
1 + h
3c3
8πE3 uE
]
dE
+
8π
h3c2
1
Eu − Eu−1
∫ ∆Eu
0
(
1 − E
∆Eu
)
E3 σabs(E)
[
1 +
h3c3
8πE3 uE
]
dE (3.15)
Ainsi, connaissant la densite´ d’e´tats et la section eﬃcace d’absorption en fonction de la taille des
grains, il est possible de comple`tement de´terminer la matrice T .
♣ Calcul de P(E)
Maintenant que la matrice de transitions est connue, il est possible de re´soudre l’e´quation 3.9.
Suivant la me´thode de Draine et Li (2001), on pose :
Tu→u = −
∑
l<u
Tu→l −
∑
l>u
Tu→l = −
∑
lu
Tu→l (3.16)
Les e´le´ments diagonaux de la matrice sont donc e´gaux a` l’oppose´ de la somme de toutes les tran-
sitions “vers le haut” et “vers le bas” qui partent du niveau u. On peut alors re´e´crire l’e´quation
3.9 :
M∑
u=0
Tu→lPu = 0 pour l = 0, ...,M (3.17)
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En injectant dans cette e´quation la condition de normalisation ∑Mu=0 Pu = 1, on obtient M + 1
e´quations line´aires :
M−1∑
u=0
(Tu→l − TM→l)Pu = −TM→l pour l = 0, ...,M − 1 (3.18)
et PM = − (TM→M)−1
M−1∑
u=0
Tu→MPu (3.19)
Nous utilisons pour re´soudre cette e´quation la me´thode des gradients bi-conjugue´s (GBiC) qui
est une me´thode ite´rative approche´e (Press et al. 1992). L’apport de ce travail par rapport aux
travaux de Draine et Li (2001) est double : les niveaux rotationnels ont e´te´ ajoute´s lors du calcul
de la densite´ d’e´tats et la distribution d’e´nergie interne est calcule´e pre´cise´ment jusqu’au niveau
fondamental vibrationnel (Draine et Li (2001) obtenaient des re´sultats pour E > a` quelques 10
cm−1 avec des instabilite´s nume´riques fortes pour E  200 cm−1).
3.3.2 Variations de P(E)
La Fig. 3.7 pre´sente les re´sultats du calcul de la distribution d’e´nergie interne des PAH inter-
stellaires dans le cas du milieu interstellaire diﬀus, des nuages mole´culaires et enfin de la Barre
d’Orion. On peut constater que cette distribution de´pend fortement de la taille des mole´cules
conside´re´es et de l’intensite´ du champ de rayonnement a` laquelle elles sont soumises.
♣ Variations de P(E) avec la taille des PAH
La distribution d’e´nergie interne pique a` des e´nergies d’autant plus e´leve´es que les PAH sont
gros ou que l’intensite´ du champ de rayonnement est e´leve´e (voir Fig. 3.7 b) et c)). En eﬀet, dans
ces conditions le taux d’absorption de photons visible/UV par un PAH est e´leve´ et son refroidisse-
ment est ainsi plus fre´quemment interrompu : il se trouve donc en moyenne a` une e´nergie interne
plus e´leve´e. La coupure a` ∼ 1.1 × 10 5 cm−1 (ou 912 ˚A) est quant a` elle due a` la coupure Lyman de
l’hydroge`ne dans les milieux neutres : il existe en eﬀet de grandes quantite´s d’hydroge`ne atomique
HI dans la Galaxie qui absorbe comple`tement le rayonnement pour E ≥ 1.1× 105 cm−1 jusqu’a` ce
qu’il redevienne transparent en X mous (cette coupure est donc inexistante dans les re´gions HII).
On remarque par ailleurs l’existence d’une “queue” a` plus grande e´nergie dont l’apparition est
lie´e a` des absorptions multiples (interruption du refroidissement IR du PAH par l’absorption d’un
deuxie`me photon). Cette “queue” est d’autant plus importante que le PAH est grand ou le champ
de rayonnement intense, ce qui accroıˆt dans les deux cas la probabilite´ d’absorption d’un photon.
♣ Variations de P(E) avec le champ de rayonnement incident
Ceci nous ame`ne donc naturellement a` discuter les variations de P(E) avec l’intensite´ du champ
de rayonnement. Si l’on compare les Fig. 3.7a) et b), on constate que lorsque l’intensite´ du champ
de rayonnement incident augmente (et donc le nombre de photons absorbe´s par les PAH, quelle
que soit leur taille) mais que sa couleur ne change pas (l’e´nergie moyenne des photons absorbe´s
est donc la meˆme dans les deux cas), la probabilite´ d’eˆtre a` une e´nergie interne e´leve´e augmente.
On peut alors se demander si la couleur du champ de rayonnement influence P(E) : ceci est illustre´
par les Fig. 3.7b) et c). On compare P(E) dans le cas de la Barre d’Orion ou` G0 = 14 000 avec
un rayonnement de corps noir a` 37 000 K et le cas d’un corps noir a` 37 000 K ramene´ a` G0 = 1.
On constate alors que la couleur n’a qu’une influence mineure sur la distribution d’e´nergie interne.
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Figure 3.7 - Distribution de l’e´nergie interne P(E) des PAH interstellaires pour NC = 24
(trait plein et carre´ pour P(0)) et pour NC = 216 (tirets et triangle pour P(0)) dans le
cas a) des nuages mole´culaires (G0 = 10−2), b) du milieu interstellaire diﬀus et c) de
la Barre d’Orion ou` le champ de rayonnement est la somme de l’ISRF, du Fond Diﬀus
Cosmologique (FDC) et d’un corps noir a` 37 000 K correspondant a` G0 = 14 000. A titre
de comparaison, on a ajoute´ dans la figure b) le cas d’un champ de rayonnement du meˆme
type que celui de la Barre d’Orion mais ramene´ a` G0 = 1 (courbe en tirets-pointille´s pour
NC = 24 et en pointille´s pour NC = 216).
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Figure 3.8 - La courbe en trait plein montre notre distribution d’e´nergie interne pour
un PAH avec 50 atomes de carbone convertie en tempe´rature a` l’aide de notre re-
lation e´nergie/tempe´rature illustre´e dans la Fig. 3.6. Les tirets pointille´s montrent ce
meˆme mode`le mais avec la capacite´ calorifique de Draine et Li (2001) pour la conver-
sion e´nergie/tempe´rature. Les tirets montrent une loi en T −2 entre 2.73 et 897 K. Elle
correspond a` la capacite´ calorifique utilise´e par Draine et Lazarian (1998b). Les croix
repre´sentent la distribution de tempe´rature calcule´e avec le mode`le DUSTEM qui utilise
la capacite´ calorifique de Draine et Li (2001). Enfin, les triangles repre´sentent la position
du premier mode vibrationnel (E0 = 2040/NC = 40.8 cm−1).
En eﬀet, on peut voir sur la figure que son maximum est a` la meˆme e´nergie que dans le cas de
l’ISRF. Les deux distributions ne diﬀe`rent qu’a` plus haute e´nergie : dans le cas du corps noir, le
photon moyen absorbe´ ayant une e´nergie plus e´leve´e, le refroidissement prend plus de temps. Mais
la position du maximum ne de´pend que du taux d’absorption de photons UV/visibles.
♣ Comparaison de P(E) avec d’autres mode`les
La Fig. 3.8 montre la distribution de tempe´rature P(T ) e´quivalente a` notre distribution d’e´nergie
interne P(E). La conversion entre l’e´nergie et la tempe´rature est faite de deux fac¸ons diﬀe´rentes.
Dans le premier cas, on l’obtient avec notre capacite´ calorifique (voir §3.2.5) et dans le second
cas, avec celle de Draine et Li (2001). Le rapport E/T e´tant infe´rieur avec la noˆtre qu’avec celle
de Draine et Li (2001), le maximum est de´cale´ a` plus haute tempe´rature. Par ailleurs, on peut
comparer la distribution de tempe´rature que l’on obtient dans le second cas a` celle calcule´e avec
le mode`le DUSTEM. La capacite´ calorifique utilise´e dans ce mode`le thermique d’e´mission des
poussie`res est celle de Draine et Li (2001). On constate que les deux distributions sont identiques
pour T > 200 K, soit la zone pour laquelle l’approche thermique est valable (Fig. 3.6, §3.2.5).
En-dec¸a` de cette tempe´rature, le mode`le DUSTEM place un unique e´tat a` 2.73 K, la tempe´rature
du corps noir cosmologique.
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Figure 3.9 - Soit hν l’e´nergie d’un photon IR e´mis : si hν ≤ Eu,max alors il peut y avoir des
transitions interbins a` l’origine de l’e´mission de ce photon (a` gauche) et si hν ≤ ∆Eu alors
il peut e´galement se produire des transitions intrabins (a` droite).
3.4 Emission IR rovibrationnelle re´sultante
3.4.1 De´termination de νFν
Conside´rons deux niveaux d’e´nergie i et f tels que Ei < E f et appelons A ji et et Bji les co-
eﬃcients d’Einstein d’e´missions spontane´e et stimule´e. Ces deux probabilite´s de transitions sont
relie´es par les relations suivantes :
Aj i =
8πhν3
c3
Bj i (3.20)
avec Bj i =
c
hν
σabs(ν)∆ν (3.21)
ce qui donne A j i =
8πν2
c2
σabs(ν)∆ν en terme de force d′oscillateur (3.22)
L’e´nergie e´mise par une mole´cule par unite´ d’angle solide est :
Fν = hν × Aj i × P(ν) × 14π soit νFν =
2hν4
c2
σabs(ν) × ∆νP(ν) (3.23)
ou` P(ν) exprime la probabilite´ d’e´mettre un photon d’e´nergie hν. Connaissant la distribution
d’e´nergie interne des PAH, il est possible de de´terminer leur spectre d’e´mission IR rovibration-
nelle. Pour une mole´cule ayant NC atomes de carbone, on a :
νFν(ν,NC) = 2hν
4
c2
σabs(ν)
⎡⎢⎢⎢⎢⎢⎣∑
u
Pu
u−1∑
l=0
gl
gu
∆Eu Gl→u(hν) +
∑
u
Pu
(
1 − hν
∆Eu
)⎤⎥⎥⎥⎥⎥⎦
[
1 +
λ3
8π uE
]
(3.24)
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ou` la somme sur u repre´sente les contributions des transitions interbins (limite´e aux niveaux u
tels que Eu,max > hν). La seconde somme repre´sente la contribution des transitions intrabins (li-
mite´e aux niveaux d’e´nergie tels que ∆Eu > hν, Fig. 3.9). Le terme proportionnel a` uE donne la
contribution de l’e´mission stimule´e.
On obtient le spectre IR total des PAH en se donnant une distribution de tailles n(NC) pour les
PAH :
νFν(ν) =
∫ Nmax
NC=Nmin
νFν(ν,NC) × n(NC) dNC (3.25)
Dans la suite, on utilise par de´faut la distribution de tailles de Mathis et al. (1977), dite distribu-
tion MRN, telle que n(a) ∝ a−3.5 soit7 n(NC) ∝ N−2.25C . La Fig. 3.10 pre´sente les re´sultats de ce
mode`le dans le cas du milieu interstellaire diﬀus et de la Barre d’Orion. L’e´mission IR du milieu
diﬀus est bien explique´e avec ce mode`le pour une abondance standard du carbone dans les PAH
et une fraction de cations importante, comparable aux re´sultats de Flagey et al. (2006). L’accord
est e´galement bon dans le cas de la Barre d’Orion avec une de´ple´tion des PAH importante, qui
te´moigne probablement d’un phe´nome`ne de photodestruction non ne´gligeable dans cet environne-
ment fortement excite´ (Giard et al. 1994a).
3.4.2 Comparaison avec un mode`le mole´culaire
L’estimation du spectre d’e´mission IR des PAH de´pend de l’estimation de leur distribution
d’e´nergie interne P(E). Cette estimation est faite en supposant que l’IVR est toujours re´alise´e (voir
§3.3.1). Or d’apre`s Mulas et al. (2006a) et Joblin et Mulas (2008), a` basse e´nergie, les modes sont
de´couple´s (le temps de vie radiatif est alors infe´rieur au temps de redistribution de l’e´nergie entre
les modes). On note Ede´c l’e´nergie seuil10 en dessous de laquelle l’IVR n’est plus re´alise´e. Quand
un PAH atteint Ede´c, ses populations vibrationnelles ne peuvent plus eˆtre de´crites par la physique
statistique. Elles doivent alors eˆtre de´crites par des transitions vibrationnelles spe´cifiques entre des
e´tats spe´cifiques. Les modes a` tre`s basse e´nergie, qu’ils soient actifs ou non, sont donc favorise´s
par ce de´couplage des modes a` basse e´nergie11.
Notre mode`le suppose que l’IVR est toujours re´alise´e. Nous avons teste´ l’influence de cette
hypothe`se en comparant notre spectre d’e´mission IR aux spectres calcule´s par Mulas et al. (2006a)
qui conside`rent le de´couplage des modes. Cette comparaison est illustre´e par la Fig. 3.11. Mulas
et al. (2006a) montrent que le spectre IR (λIλ) d’une distribution de petits PAH (NC = 18 − 48)
de´croıˆt en λ−3.3 pour 100 ≤ λ ≤ 1000 µm. Ce re´sultat est en assez bon accord avec notre mode`le,
nous obtenons en eﬀet une de´croissance en λ−3. Par ailleurs, nous avons calcule´ la fraction du flux
total e´mis dans chaque mode vibrationnel de la mole´cule C24H+12 (Fig. 3.11). Ces fractions ont
des valeurs comparables aux fractions calcule´es par Joblin et Mulas (2008) en tenant compte du
de´couplage des modes. La seule diﬀe´rence notable concerne la bande a` 3.3 µm. Cela s’explique
7n(a)da = n(NC)dNC d’ou` a−αda ∝ N−βC dNC . Avec a = 0.9
√
NC , on obtient da/dNC = 0.45N−1/2C soit β = (α+1)/2.
Pour α = 3.5, on trouve β = 2.25.
9ISOCAM e´tait une came´ra IR embarque´e sur le satellite ISO, couvrant la bande de 2.5 a` 17 µm (voir Fig. 3.10).
10L’e´nergie seuil Ede´c de´pend de la taille, de l’e´tat d’ionisation et de l’e´tat d’hydroge´nation de la mole´cule
conside´re´e. C’est donc une grandeur diﬃcile a` contraindre dans le milieu interstellaire. Par ailleurs, jusqu’a` main-
tenant, seules les e´nergies seuil du pe´ryle`ne et de l’anthrace`ne ont e´te´ mesure´es en laboratoire.
11Quand le champ de rayonnement incident est suﬃsamment intense pour interrompre le refroidissement des PAH,
alors ces derniers ont toujours E > Ede´c. Les modes a` basse e´nergie ne sont pas favorise´s dans les environnements
fortement irradie´s.
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Figure 3.10 - En haut : spectre IR du milieu interstellaire diﬀus (trait plein et symboles)
avec une densite´ de colonne NH ∼ 1020 cm−2 (Boulanger 2000). Le mode`le d’e´mission de
la poussie`re est superpose´ en gris. Une distribution de tailles de type MRN a e´te´ utilise´e
pour toutes les populations de grains. La contribution des PAH (tirets) provient du mode`le
pre´sente´ dans ce chapitre avec NC = [18− 96] pour un me´lange contenant un tiers de PAH
neutres pour deux tiers de cations, totalement hydroge´ne´s avec une abondance de carbone
de 43 ppm. Les contributions des grains plus grands proviennent de la version mise a`
jour du mode`le de De´sert et al. (1990) (Compie`gne et al., soumis). Les pointille´s sont
la contribution des VSG graphitiques de rayons a = 0.9 a` 4 nm pour une abondance du
carbone e´gale a` 39 ppm. Les tirets-pointille´s repre´sentent la contribution des BG silicate´s
avec une abondance de S i de 37 ppm pour a = 0.4 a` 250 nm. En bas : spectre IR de
la Barre d’Orion (la courbe en trait plein est le spectre ISO-SWS de cette re´gion) avec
NH ∼ 1.8 × 1021 cm−2. Les parame`tres du mode`le de poussie`res sont les meˆmes que
pre´ce´demment sauf pour les PAH qui sont moins abondants (18 ppm de C) et plus ionise´s
(82 % de cations). On peut par ailleurs remarquer l’e´mission des petits grains de silicate a`
10 µm, e´galement re´ve´le´e par des observations ISOCAM9(Cesarsky et al. 2000).
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par le fait que la section eﬃcace d’absorption de´duite des observations astrophysiques est tre`s
diﬀe´rente de celle mesure´e en laboratoire a` cette longueur d’onde.
Figure 3.11 - A gauche : spectre d’e´mission IR obtenu avec notre mode`le qui conside`re
que l’IVR est re´alise´e quelle que soit l’e´nergie interne du PAH. Ce spectre est obtenu
pour une distribution de taille de PAH de type MRN avec NC = 18 − 48, illumine´e par
l’ISRF. A droite : pourcentage du flux total e´mis dans chaque bande vibrationnelle, avec
le mode`le mole´culaire de Joblin et Mulas (2008) qui conside`rent le de´couplage des modes
pour E ≥ 500 cm−1 en abscisse et notre mode`le sans de´couplage des modes en ordonne´e.
Cette figure est faite pour la mole´cule C24H+12, illumine´e par l’ISRF. La droite en pointille´s
est la droite de pente 1.
3.4.3 Importance des photons e´mis a` basse e´nergie
Nous avons vu au §3.3 qu’une mode´lisation pre´cise de la distribution d’e´nergie interne est
ne´cessaire a` basse e´nergie car c’est a` ces e´nergies la` que les grains passent la plupart de leur temps.
Il est e´galement inte´ressant de savoir de quels niveaux d’e´nergie E proviennent les photons e´mis
par les PAH. On peut repre´senter cela a` l’aide de l’e´quation suivante :
C(E) = Pu
u−1∑
l=0
gl
gu
∆Eu Gl→u(hν0) + Pu
(
1 − hν
∆Eu
)
(3.26)
La quantite´ C(E), calcule´e pour chaque fre´quence des 18 modes vibrationnels des PAH (Tab. 3.1
et 3.2), repre´sente le nombre de photons d’e´nergie hνi e´mis a` partir de la boıˆte d’e´nergie E. Les
re´sultats sont pre´sente´s sur la Fig. 3.13. On peut ainsi remarquer que la majorite´ des photons e´mis
par les PAH interstellaires le sont alors que ces derniers sont a` faible e´nergie interne. Ces photons
sont souvent ne´glige´s lorsqu’on mode´lise l’e´mission IR des PAH car ils sont tre`s peu e´nerge´tiques.
En revanche, dans le cas ou` l’on cherche a` mode´liser l’e´mission de rotation des PAH, ce qui sera
de´taille´ au chapitre 5, c’est alors le nombre de photons e´mis qui compte et non plus leur e´nergie.
Les photons e´mis a` basse e´nergie ont donc une tre`s grande importance dans ce cas. Par ailleurs,
la Fig. 3.12 montre que l’e´missivite´ a` courte longueur d’onde (3.3 µm) est domine´e par les plus
petits PAH avec NC  100, qui peuvent eˆtre fortement excite´s par l’absorption d’un seul photon
UV. Quand la taille des PAH augmente, l’e´missivite´ a` courte longueur d’onde chute et une partie
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de plus en plus importante de l’e´nergie absorbe´e est re´e´mise a` des longueurs d’onde plus grandes.
Pour la gamme de tailles conside´re´e ici (NC = 18 − 216), l’e´missivite´ dans l’IR moyen domine (∼
7 a` 12 µm).
Figure 3.12 - Pourcentage de l’e´missivite´ totale e´mise dans chaque mode vibrationnel
en fonction de la taille des PAH (cations). Dans un souci de lisibilite´, certains modes de
fre´quences proches ont e´te´ regroupe´s en fonction de leur e´nergie. Le regroupement et les
couleurs sont similaires a` ceux de la Fig. 3.13.
3.4.4 Emission rovibrationnelle dans le domaine micro-onde
Le spectre d’e´mission rovibrationnelle des PAH obtenu dans ce chapitre s’e´tend de l’IR proche
au domaine micro-onde (0.05 µm a` 8.3 mm). On peut donc s’interroger sur la contribution, ne´gli-
geable ou non, des transitions de rovibration a` l’intensite´ observe´e dans l’IR lointain ou` les gros
grains dominent. En eﬀet, si l’e´missivite´ des PAH dans l’IR moyen est strictement proportionnelle
a` l’intensite´ du champ de rayonnement G0, on peut montrer que la variation de l’e´missivite´ a`
plus grande longueur d’onde est beaucoup plus lente (Fig. 3.14). L’e´missivite´ des PAH dans l’IR
lointain pourrait donc ne pas eˆtre ne´gligeable compare´e a` celle des gros grains dans les re´gions
faiblement irradie´es. Pour mener cette e´tude, on utilise la bande IRIS12 a` 12 µm comme re´fe´rence
pour toutes les variations de l’e´missivite´ des PAH a` grande longueur d’onde. La manie`re d’estimer
l’intensite´ du champ de rayonnement sur tout le ciel est de´taille´e dans le §7.3.2. L’e´tude a e´te´
mene´e dans la bande WMAP13 a` 94 GHz et dans les bandes PLANCK LFI et HFI14 a` 70, 100, 143,
217, 353, 545 et 857 GHz.
♣ Variations en fonction de n(NC), de G0 et de ν
La Fig. 3.15 donne la valeur du rapport de l’e´missivite´ des PAH dans la bande IRIS a` 12 µm
et de l’e´missivite´ des PAH dans les bandes indique´es ci-dessus en fonction de la distribution de
12Improved Reprocessing of the IRAS Survey, voir §7.3.1
13Wilkinson Microwave Anisotropy Probe, voir §6.2.1
14LFI = Low Frequency Instrument ; HFI = High Frequency Instrument
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Figure 3.13 - Nombre de photons d’e´nergie hν0, correspondant aux 18 modes vibration-
nels de´crits dans les Tab. 3.1 et 3.2, e´mis a` partir de la boıˆte d’e´nergie E, pour un PAH+
avec 50 atomes de carbone illumine´ par l’ISRF (tirets colore´s). La courbe en trait plein noir
est la somme pour toutes les bandes vibrationnelles. Certains modes ont e´te´ regroupe´s en
fonction de leur e´nergie. Le mode a` 5.5 µm regroupe les modes a` 5.25 et 5.75 µm ; le mode
a` 6.5 µm les modes a` 6.2 et 6.9 µm ; le mode a` 7.7 µm les modes a` 7.5, 7.6 et 7.8 µm ; le
mode a` 8.5 µm les modes a` 8.3 et 8.6 µm ; le mode a` 12 µm les modes a` 11.3, 12 et 12.7
µm ; le mode a` 17 µm les modes a` 16.4 et 17.1 µm.
Figure 3.14 - Spectre d’e´mission rovibrationnelle pour une distribution de PAH avec NC =
18 − 216 et n(a) ∝ a−3.5. La courbe en trait plein repre´sente le cas de l’ISRF avec G0 = 1
et les pointille´s le cas ou` G0 = 100. La zone hachure´e obliquement montre la position et
la largeur de la bande IRAS a` 12 µm et celle hachure´e verticalement la bande WMAP a`
94 GHz.
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Figure 3.15 - Les figures ont e´te´ faites pour deux distribution de tailles : NC = 18 − 96
repre´sente´e par les triangles et NC = 18 − 216 repre´sente´e par les croix. Une distribution
MRN n(a) ∝ a−3.5 est utilise´e dans les deux cas. A gauche : rapport de l’e´missivite´ inte´gre´e
dans la bande IRAS a` 12 µm et de l’e´missivite´ inte´gre´e dans la bande WMAP a` 94 GHz,
en fonction de l’intensite´ du champ de rayonnement. A droite : rapport de l’e´missivite´
inte´gre´e dans la bande IRAS a` 12 µm et dans la bande WMAP a` 94 GHz, les bandes LFI
a` 70 et 100 GHz, et les bandes HFI a` 143, 217, 353, 545 et 857 GHz, calcule´ pour G0 = 1.
tailles conside´re´e, de l’intensite´ du champ de rayonnement et de la fre´quence. On peut tout d’abord
remarquer que lorsqu’on tronque la distribution de tailles a` 96 atomes de carbone (soit ∼ 9 ˚A)
au lieu de l’e´tendre jusqu’a` NC = 216 (soit ∼ 13 ˚A), l’e´missivite´ a` grande longueur d’onde est
diminue´e par rapport a` celle dans l’IR moyen. On note e´galement que le rapport I12 µm/I94 GHz=3.2 mm
n’augmente pas de fac¸on monotone avec G0 : l’importance de l’e´missivite´ dans le FIR et dans
le domaine micro-onde par rapport a` l’IR moyen est beaucoup plus grande pour des valeurs de
G0 faibles que pour de plus grandes valeurs. D’ou` la possibilite´ que l’e´missivite´ des PAH dans le
domaine micro-onde pourrait ne pas eˆtre ne´gligeable dans les re´gions faiblement irradie´es, d’autant
plus que les gros grains sont plus froids dans ce type de re´gions. Par ailleurs, la Fig. 3.15 pre´sente
e´galement les variations du rapport I12 µm/I94 GHz dans le cas ou` G0 = 1 : quand la fre´quence
augmente, l’e´missivite´ a` grande longueur d’onde augmente.
♣ Comparaison avec l’e´mission des gros grains
Nous sommes donc maintenant a` meˆme de comparer l’e´missivite´ des PAH dans l’IR lointain et
le domaine micro-onde, connaissant leur e´missivite´ a` 12 µm, a` l’e´missivite´ des gros grains. La Fig.
3.16 pre´sente les re´sultats pour les distributions de tailles et les fre´quences cite´es pre´ce´demment.
On constate tout d’abord que les re´sultats obtenus sont de´pendants de la distribution de tailles. Dans
le cas ou` l’on prend la distribution de tailles tronque´e, la contribution des PAH est ne´gligeable
presque partout sur le ciel alors qu’elle ne l’est plus lorsqu’on conside`re la pre´sence de “gros”
PAH. Ce sont donc ces gros PAH avec plus de 100 atomes de carbone qui sont responsables de
l’e´missivite´ a` grande longueur d’onde. Par ailleurs, les re´sultats obtenus ici l’ont e´te´ en mode´lisant
les modes vibrationnels avec des profils de Lorentz ayant des queues en ν2. Changer la forme de
ces profils pourrait donc augmenter ou diminuer la contribution des PAH a` l’e´missivite´ submil-
lime´trique.
Finkbeiner et al. (1999) ont montre´ que pour ν ≥ 500 GHz, le spectre des gros grains est
compatible avec un mode`le tel que β = 2 (Iν ∝ Bν(T )νβ) mais qu’a` plus basses fre´quences, il y
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a plus d’e´mission que ce que pre´dit ce mode`le. Cela est ge´ne´ralement explique´ de deux manie`res
diﬀe´rentes : la premie`re explication tient au fait que l’indice spectral est susceptible de varier sur
une aussi large gamme de fre´quences (Meny et al. 2007). Boudet et al. (2005) ont montre´ au
cours d’expe´riences en laboratoire que pour les silicates amorphes, β varie eﬀectivement avec la
fre´quence. La deuxie`me explication fait appel a` deux populations de grains de tempe´ratures et
d’indices spectraux diﬀe´rents (Finkbeiner et al. 1999; Bourdin et al. 2002). Nous apportons donc
ici un nouvel e´le´ment de re´ponse : les transitions de rovibration des PAH pourraient e´galement
contribuer a` l’aplatissement du spectre d’e´mission observe´ pour les basses fre´quences. Tester cette
hypothe`se observationnellement risque cependant d’eˆtre complique´ vu le niveau de flux de cette
contribution. Elle pourrait e´ventuellement eˆtre teste´e a` l’aide d’observations en polarisation. En
eﬀet, si l’e´mission des gros grains est polarise´e, on ne s’attend pas en revanche a` ce que celle des
PAH le soit. En mesurant le taux de polarisation pour 100 ≤ ν ≤ 500 GHz, on pourrait estimer une
valeur limite pour la contribution des PAH a` l’intensite´ totale. Cependant, les variations du taux
de polarisation attendues sont tre`s faibles : si on suppose que les PAH contribuent a` l’e´missivite´
dans le FIR a` hauteur de 10 % de l’e´missivite´ totale, alors la variation sera de l’ordre de quelques
pourcents seulement. L’e´mission rovibrationnelle des PAH sera dans tous les cas ne´gligeable par
rapport a` l’e´mission des gros grains dans le domaine FIR/submillime´trique.
Figure 3.16 - Rapport de l’e´missivite´ des PAH a` celle des BGs dans l’IR lointain (en %)
(70, 94, 143, 217 et 353 GHz) pour deux distributions de tailles donne´es : NC = 18 − 96
(croix) et NC = 18 − 216 (triangles) avec n(a) ∝ a−3.5.
3.5 Conclusions
Ce chapitre pre´sente les proprie´te´s d’absorption et d’e´mission des PAH interstellaires : la posi-
tion et la largeur des modes vibrationnels sont fixe´es quels que soient la taille et l’e´tat d’ionisation
des mole´cules. Cependant il existe des variations aussi bien au niveau de la position et de la lar-
geur que de l’intensite´ des bandes d’e´mission des PAH en fonction des objets observe´s et de leur
CHAPITRE 3. EMISSION ROVIBRATIONNELLE DES PAH INTERSTELLAIRES 61
position a` l’inte´rieur d’un objet donne´ (Draine et Li 2007; Berne´ et al. 2007; Peeters et al. 2002).
Certaines des variations observe´es, comme la variation des rapports de bandes, peuvent eˆtre ex-
plique´es par des variations de l’ionisation et/ou de l’hydroge´nation et/ou de la taille des PAH. Par
ailleurs, Hudgins et al. (2005) ont montre´ que l’existence de PAH contenant des he´te´roatomes
(azote) dans le milieu interstellaire pourrait expliquer la modification de la position centrale de la
bande a` 6.2 µm par exemple. Nous avons pris le parti de mode´liser un spectre d’e´mission moyen
qui permet de reproduire de fac¸on satisfaisante le spectre d’e´mission d’un cirrus galactique (le
Came´le´on) et d’une PDR (la Barre d’Orion) a` l’aide d’un me´lange de PAH neutres et ionise´s.
Par ailleurs, nous mettons en e´vidence le fait que la majorite´ des photons e´mis par les PAH
le sont quand ces derniers sont a` faible e´nergie interne. Ces photons, tre`s peu e´nerge´tiques, sont
souvent ne´glige´s quand on mode´lise l’e´missivite´ IR des PAH. Ils sont cependant tre`s importants
quand on e´tudie leur rotation car c’est alors le nombre de photons e´mis qui compte plus que leur
e´nergie (voir chapitre 5). Nos re´sultats sont cependant en accord avec les mode`les thermiques
puisque l’e´missivite´ IR est bien domine´e par l’e´missivite´ dans l’IR moyen (7 ≤ λ ≤ 12 µm).
Nous montrons e´galement que l’e´mission rovibrationnelle des PAH pourrait contribuer a` l’e´mis-
sivite´ des grains dans l’IR lointain et le submillime´trique et ainsi participer aux variations de l’in-
dice spectral constate´es pour ν ≤ 500 GHz dans les re´gions faiblement irradie´es. On s’attend
cependant a` ce que cette contribution reste faible compare´e a` celle des gros grains (< 10 %).
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4.1 L’e´mission anormale
4.1.1 Qu’est-ce que l’e´mission anormale ?
La mesure des fluctuations du fond diﬀus cosmologique (CMB pour Cosmologic Microwave
Background, corps noir a` 2.7 K) permet de connaıˆtre les conditions initiales de la formation de
l’Univers et de de´terminer la valeur des parame`tres cosmologiques (constante de Hubble, den-
site´s de matie`re brillante et sombre, ...). Depuis les premie`res mesures faites avec le satellite
COBE1 en 1992, la sensibilite´ et la re´solution angulaire des instruments d’observation au sol (CBI2,
TOCO3...), en vols ballon (BOOMERanG4, Maxima5, Archeops6...) ou dans l’espace (WMAP7...)
n’ont cesse´ de s’ame´liorer. L’e´tude de ces fluctuations ne peut se faire qu’apre`s la soustraction,
1C0smic Background Explorer, http://aether.lbl.gov/www/projects/cobe/
2Cosmic Background Imager, http://www.astro.caltech.edu/ t˜jp/CBI/
3Du nom du mont Chilien El Toco situe´ a` proximite´ de l’instrument, http://www.physics.princeton.edu/
cosmology/mat/
4Balloon Observations Of Millimetric Extragalactic Radiation ANd Geophysics, http://www.astro.caltech.
edu/˜lgg/boomerang_front.htm
5Millimeter Anisotropy eXperiment IMaging Array, http://cosmology.berkeley.edu/group/cmb/
6http://www.archeops.org/
7Wilkinson Microwave Anisotropy Probe, http://lambda.gsfc.nasa.gov/product/map/current/
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aussi pre´cise et re´aliste que possible, des avant-plans Galactiques. Ces avant-plans Galactiques
sont les suivants : l’e´mission synchrotron, le rayonnement de freinage (ou free-free), l’e´mission
thermique des gros grains et “l’e´mission anormale”.
Ce dernier avant-plan a e´te´ de´couvert par Kogut et al. (1996) a` l’aide des donne´es a` 4 ans de
l’instrument DMR (Diﬀerential Microwave Radiometer) de COBE. Il s’agit d’un exce`s inattendu
(d’ou` le terme “anormale”) d’e´mission Galactique entre 30 et 90 GHz, corre´le´ aux cartes DIRBE8
dans l’IR lointain mais pas avec l’e´mission synchrotron Galactique. Un an plus tard, Leitch et al.
(1997) a` l’Observatoire radio de la valle´e Owens confirme`rent l’existence de cet exce`s (dans deux
bandes d’observation : 14.5 et 32 GHz), et montre`rent sa corre´lation avec l’e´mission des gros grains
dans la bande a` 100 µm des donne´es du satellite IRAS9. de Oliveira-Costa et al. (1997) ont quant a`
eux de´tecte´ cet exce`s en bandes Ka (33 GHz) et Q (41 GHz) avec des donne´es Saskatoon10. Ils ont
confirme´ sa corre´lation avec l’e´mission thermique des gros grains dans les bandes DIRBE a` 100,
140 et 240 µm et ont e´galement montre´ que cet exce`s n’est pas corre´le´ avec l’e´mission synchrotron
a` 408 MHz (Haslam et al. 1981) et 1420 MHz (Reich et Reich 1988). Par la suite, Draine et Laza-
rian (1998a); de Oliveira-Costa et al. (2002); Banday et al. (2003) ont montre´ que cette e´mission
ne pouvait eˆtre explique´e par les me´canismes d’e´mission classiques connus dans cette gamme de
fre´quences : en eﬀet, elle n’est pas corre´le´e avec le synchrotron, et est bien trop brillante pour eˆtre
explique´e par l’e´mission free-free trace´e a` l’aide de la transition Hα. Entre temps, des observations
a` basses fre´quences (de 8 a` 15 GHz) ont montre´ que l’e´mission anormale a un spectre croissant
dans cette gamme de fre´quence (de Oliveira-Costa et al. 1999; Banday et al. 2003; Finkbeiner et al.
2004; Davies et al. 2006) ; les donne´es WMAP montrent qu’elle a un spectre de´croissant au-dela` de
20 GHz, avec un maximum d’e´mission entre 20 et 30 GHz (Gold et al. 2008). Ces re´sultats rendent
toute explication a` l’aide des e´missions free-free et synchrotron impossible. A ce stade, toutes les
observations disponibles semblent indiquer que l’e´mission anormale est lie´e a` la poussie`re inter-
stellaire. La communaute´ a donc cherche´ a` savoir a` quel type de grains elle est plus particulie`rement
lie´e. Lagache (2003) a ainsi montre´ que l’e´mission anormale de´croıˆt quand la densite´ de colonne de
l’hydroge`ne NHI croıˆt, contrairement a` l’e´mission de la poussie`re dans l’IR lointain qui reste rela-
tivement constante. Cela indique que l’e´mission anormale n’est vraisemblablement pas associe´e a`
l’e´mission des gros grains. En revanche, cette de´croissance est caracte´ristique du comportement de
l’e´mission des plus petits grains dans les nuages interstellaires denses. D’autre part, Casassus et al.
(2006a) ont mene´ une e´tude sur un nuage dense, LDN 1622. Ceux-ci ont montre´ que l’e´mission
anormale a` 31 GHz mesure´e par l’instrument CBI (Cosmic Background Imager) est mieux corre´le´e
avec l’e´mission dans les bandes IRAS a` 12 et 25 µm qu’avec l’e´mission a` 60 et 100 µm (Fig. 4.1).
Ces deux e´tudes sugge`rent donc que l’e´mission anormale n’est pas lie´e aux gros grains mais plutoˆt
aux tre`s petits, i.e. aux PAH interstellaires ou aux VSG.
Par ailleurs, l’e´mission anormale est aujourd’hui aussi bien observe´e a` grande e´chelle sur tout
le ciel qu’a` petite e´chelle dans des nuages interstellaires dont les caracte´ristiques physiques sont
varie´es : elle est de´tecte´e aussi bien dans des re´gions HII (Dickinson et al. 2006a, 2007) que dans
des nuages denses et froids (Watson et al. 2005; Casassus et al. 2006b) ou bien encore dans des
ne´buleuses plane´taires (Casassus et al. 2004, 2007). Le tableau 4.1 donne un aperc¸u des donne´es
disponibles aujourd’hui. Dans les cas ou` ces valeurs sont disponibles, on constate que l’e´mission
anormale est corre´le´e spatialement a` l’e´mission des poussie`res (la plupart de ces e´tudes ont e´te´
8Diﬀuse Infrared Background Experiment, http://lambda.gsfc.nasa.gov/product/cobe/dirbe_
overview.cfm
9InfraRed Astronomical Satellite, http://lambda.gsfc.nasa.gov/product/iras/
10Du nom de la ville ou` est localise´ le te´lescope, http://www.physics.princeton.edu/cosmology/sk/
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Figure 4.1 - Comparaison de l’e´mission anormale a` 31 GHz avec l’e´mission des
poussie`res interstellaires dans les bandes IRAS a` 12, 25, 60 et 100 µm (Casassus et al.
2006a). Toutes les intensite´s sont en MJy.sr −1. L’e´chelle grise´e repre´sente l’e´mission IR
et les contours noirs l’e´mission a` 31 GHz. Les contours jaunes e´pais montrent les bandes
IRAS pour un certain pourcentage de l’intensite´ maximale : 89% pour la bande a` 12 µm,
85% a` 25 et 60 µm, et 95% a` 100 µm.
mene´es avec la bande IRAS a` 100 µm) et que son taux de polarisation est faible (< 5%). Cette
corre´lation de l’e´mission anormale avec l’e´mission des gros grains a` 100 µm n’est cependant pas
une preuve que c’est a` ces grains la` qu’elle est lie´e. La recherche de corre´lations avec l’e´mission
des petits grains (12-25 µm) n’a e´te´ que rarement mene´e : en eﬀet, la contribution de la lumie`re
zodiacale a` ces fre´quences est importante (e´mission thermique des poussie`res interplane´taires pi-
quant a` 25 µm). Cela rend diﬃcile l’extraction de la contribution des petits grains.
4.1.2 Les explications propose´es
Devant la ne´cessite´ de comprendre cette nouvelle composante de l’e´mission Galactique, Draine
et Lazarian (1998, 1999) ont propose´ deux me´canismes diﬀe´rents pour expliquer l’e´mission anor-
male : l’e´mission dipolaire e´lectrique de tre`s petits grains en rotation (1998) et l’e´mission dipolaire
magne´tique de gros grains ayant des proprie´te´s magne´tiques (1999).
♣ Emission dipolaire magne´tique (Draine et Lazarian 1999)
Aux fre´quences IR et optique, il est courant de ne´gliger les proprie´te´s magne´tiques des grains
quand on mode´lise leur absorption et/ou leur e´mission. Ceci est justifie´ dans la mesure ou` la plu-
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Tableau 4.1 - Aperc¸u des donne´es disponibles. Pour chaque re´gion, on donne l’e´missivite´,
les facteurs de corre´lation avec les bandes IRAS a` 12 et 100 µm, le taux de polarisation
et les auteurs. Les instruments avec lesquels ces donne´es ont e´te´ obtenues sont : CBI
(Cosmic Background Imager) a` 31 GHz, WMAP (Wilkinson Anisotropy Probe) a` 23 GHz,
COSMOSOMAS (COSMOlogical Structures On Medium Angular Scales) de 10 a` 15
GHz, SIMBA (Sest Imaging Bolometer Array sur le te´lescope SEST) a` 1.2 mm.
Sources Emissivite´ Corre´l. Corre´l. Taux de Re´fe´rence
(100 µm) (12 µm) polar.
µK(MJy/sr)−1
Tout le ciel
Tout le ciel (WMAP) 10.9±1.1 - - - Davies et al. (2006)
Re´gions HII
6 re´gions (CBI) 3.3±1.7 “bonne” - <0.6% Dickinson et al. (2007)
LPH96 (CBI) 5.8±2.3 0.9 - - Dickinson et al. (2006a)
Nuages mole´culaires
5 re´gions (WMAP) 11.2±1.5 0.9 - - Davies et al. (2006)
LDN 1622 (CBI) 24.1±0.7 0.62 0.78 - Casassus et al. (2006a)
G159.6-18.5 (Cosmosomas) 17.8±0.3 “bonne” - 3.4+1.5%−1.9% Watson et al. (2005)
Ne´buleuse plane´taire
He´lice (SIMBA, WMAP, CBI) 4.8 ? “bonne” - - Casassus et al. (2004)
mJy
40 re´gions (CBI) 18-2578 - -  10% Casassus et al. (2007)
part des mate´riaux ont une re´ponse magne´tique ne´gligeable quand ils sont soumis a` des champs
magne´tiques oscillant a` des fre´quences supe´rieures a` 100 GHz. En eﬀet, le magne´tisme est duˆ a`
l’organisation des spins des e´lectrons et la fre´quence maximale pour laquelle le spin des e´lectrons
s’oriente est la fre´quence de pre´cession d’un e´lectron dans le champ local : elle n’exce`de ja-
mais 20 GHz. Les champs e´lectriques ont eux une influence sur la distribution de charges des
e´lectrons pour des fre´quences d’oscillation allant jusqu’a` 10 16 Hz (dans l’UV). Aux fre´quences
micro-ondes qui nous inte´ressent, les champs e´lectrique et magne´tique ont une influence sur l’ab-
sorption et l’e´mission des grains (σabs = σdipoˆle e´lectrique + σdipoˆle magne´tique). L’e´mission dipolaire
magne´tique provient ainsi des fluctuations thermiques de la magne´tisation des grains (autrement
dit du changement de direction de leur moment magne´tique). L’intensite´ de ces fluctuations de´pend
des proprie´te´s magne´tiques du mate´riau conside´re´ : Draine et Lazarian (1999) conside`rent les cas
de mate´riaux paramagne´tiques, superparamagne´tiques, ferromagne´tiques et ferrimagne´tiques (voir
Annexe 7.5). Lors du calcul de l’e´mission dipolaire magne´tique, la de´pendance aux proprie´te´s
magne´tiques des mate´riaux va apparaıˆtre dans la susceptibilite´ magne´tique χ ou la perme´abilite´
magne´tique µ = µ 1+ iµ2 = 1+4πχ. Draine et Lazarian (1999) montrent que l’e´missivite´ par atome
d’hydroge`ne du dipoˆle magne´tique pour un grain (avec V le volume par atome d’hydroge`ne) est :
jν
nH
=
ngr
nH
σdmabs Bν(T ) =
ngr V
nH
4π
c3
hν4
exp(hν/kT) − 1
9µ2
(µ1 + 1)2 + µ22
(en erg.s−1.sr−1.Hz−1/H) (4.1)
avec T la tempe´rature des grains et ngr leur densite´. Les spectres d’e´mission dipolaire magne´tique
re´sultants sont pre´sente´s sur la Fig. 4.2. Draine et Lazarian (1999) concluent que si une grande
partie du fer interstellaire est incluse dans les grains alors il est possible qu’une partie de l’e´mission
anormale soit explique´e par l’e´mission dipolaire magne´tique. En eﬀet la composante anormale ne
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Figure 4.2 - Pre´dictions pour l’e´mission dipolaire magne´tique dans le cas de : (1) grains
de silicate paramagne´tiques contenant 100% du Fe, du Mg et du Si (courbe rouge en trait
plein) ; (2) grains de Fe 3O 4 contenant 100% du Fe (mate´riau ferrimagne´tique, courbe
verte) ; (3) 5% du Fe, me´tallique, est pre´sent dans les grains sous forme d’inclusions
(mate´riau superparamagne´tique, courbe bleue) ou sous forme de billes de Fe (mate´riau
ferrimagne´tique, courbe rouge en pointille´s). L’e´mission vibrationnelle des gros grains est
e´galement montre´e avec un indice spectral de 1.7 (courbe noire). Les observations sont is-
sues des donne´es de Kogut et al. (1996), losanges vides ; de de Oliveira-Costa et al. (1997),
losanges pleins ; de Leitch et al. (1997), carre´s pleins ; de Lim et al. (1996), triangles roses.
D’apre`s Draine et Lazarian (1999).
peut eˆtre totalement explique´e par ce processus. Si on conside`re le cas des inclusions de Fe ou de
billes de Fe, la forme du spectre n’est pas satisfaisante puisque ce dernier est pique´ autour de 70
GHz et de´croıˆt tre`s rapidement pour les fre´quences plus courtes. Ensuite les candidats mate´riaux
contenant 100 % du Fe produisent des spectres de forme compatible avec l’e´mission anormale,
cependant leur e´missivite´ dipolaire magne´tique n’est pas assez grande pour rendre compte des
observations.
Par ailleurs, Draine et Lazarian (1999) montrent que si les grains interstellaires ont des pro-
prie´te´s magne´tiques telles que celles de´crites pre´ce´demment, ils devraient eˆtre capables de s’aligner
avec le champ magne´tique Galactique. L’e´mission dipolaire magne´tique doit donc eˆtre polarise´e,
le taux de polarisation de´pendant de la fre´quence. Draine et Lazarian (1999) ont mode´lise´ les cas
ferromagne´tiques et superparamagne´tiques : ils montrent que ces grains magne´tiques doivent eˆtre
a` l’origine d’une signature en polarisation de forme complexe, cette forme de´pendant d’une part de
la manie`re dont les grains sont magne´tise´s et d’autre part de leur forme. Draine et Lazarian (1999)
montrent que le taux de polarisation peut atteindre 30 %.
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♣ Emission dipolaire e´lectrique de grains en rotation rapide
La deuxie`me explication avance´e par Draine et Lazarian pour rendre compte de l’e´mission
anormale est l’e´mission dipolaire e´lectrique de grains en rotation rapide. Les de´tails concernant ce
mode`le sont donne´s au §4.2.3 et on peut voir les spectres correspondants sur la Fig. 4.3. La forme
du spectre semble eˆtre mieux reproduite avec le mode`le de rotation qu’avec le mode`le d’e´mission
dipolaire magne´tique. De plus, le moment dipolaire e´lectrique e´tant plus grand que le moment di-
polaire magne´tique, l’e´mission anormale pourrait eˆtre domine´e par l’e´mission dipolaire e´lectrique
de tre`s petits grains en rotation. Cependant, la pre´sence d’e´mission dipolaire magne´tique ne peut
eˆtre exclue pour l’instant. Lazarian et Draine (2000) ont estime´ le taux de polarisation attendu pour
l’e´mission dipolaire e´lectrique : il ne devrait pas exce´der 7 % a` 2 GHz, 5 % a` 10 GHz et 0.5 %
au-dela` de 30 GHz. Avec les missions Planck LFI et HFI, il devrait eˆtre possible de quantifier dans
quelle mesure ces deux me´canismes interviennent dans l’e´mission micro-onde et si l’e´mission di-
polaire magne´tique est eﬀectivement marginale. Bien que le domaine spectral de Planck ne soit pas
optimal pour l’observation de l’e´mission anormale, son apport devrait eˆtre double pour la connais-
sance de cette composante : la polarisation et une re´solution angulaire deux fois meilleure a` 30
GHz qu’avec les donne´es WMAP.
Dans toute la suite de ce manuscrit, nous allons donc concentrer notre attention sur la mode´lisa-
tion de l’e´mission dipolaire e´lectrique de petits grains en rotation. L’analyse des donne´es expose´e
dans les chapitres suivants sera faite a` l’aide de cette dernie`re.
Figure 4.3 - Emissivite´ par atome d’hydroge`ne dans le cas du milieu neutre et froid (CNM,
courbe tirets- pointille´s rose). La courbe bleue est la somme de cette composante et de
l’e´missivite´ vibrationnelle des gros grains (courbe tirets rouges). Les observations sont
des donne´es Tenerife (cercles rouges), COBE DMR (losanges vides), Saskatoon (losanges
rouges), observatoire radio de la valle´e Owens (carre´s verts) et MAX5 (Microwave Ani-
sotropy Experiment, triangles roses).
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4.2 Mode`les de rotation pre´ce´dents
4.2.1 Le mode`le de Ferrara et Dettmar (1994)
De nombreuses galaxies spirales, par exemple la Voie Lacte´e, posse`dent un disque d’e´mission
Hα dans leur plan (Franco et al. 1991; Keppel et al. 1991). Ferrara et Dettmar (1994) ont mode´lise´
l’e´mission de rotation des grains charge´s pre´sents dans cette couche de gaz ionise´. La vitesse de
rotation ω B des grains est e´value´e en supposant que ces derniers ont un mouvement Brownien :
3
2
kTe f f = Erot =
1
2
Iω2B (4.2)
avec Te f f la tempe´rature caracte´ristique du mouvement et I le moment d’inertie du grain. En
moyenne E rot est re´partie e´quitablement dans les trois degre´s de liberte´ rotationnels : ω 2xIx =
ω2y Iy = ω2z Iz. Le moment angulaire tend a` s’aligner avec l’axe de plus grand moment d’inertie ; en
eﬀet, si I x < Iy < Iz alors Lx < Ly < Lz. On obtient alors : ωB =
√
3kTe f f /I. Si les seuls processus
capables d’exciter la rotation des grains e´taient les collisions avec les atomes du gaz suivies de
l’e´vaporation de ces meˆmes atomes, alors Te f f serait la moyenne de la tempe´rature de la poussie`re
et de la tempe´rature d’e´vaporation. En re´alite´ des contributions non thermiques interviennent :
l’eﬀet photoe´lectrique, l’e´mission et l’absorption de photons et la formation de H2 a` la surface des
grains. Ferrara et Dettmar (1994) ont montre´ que Te f f ∼ Te/2 avec Te la tempe´rature des e´lectrons.
Ferrara et Dettmar (1994) ont montre´ que dans le cas d’un gaz chaud et peu dense, avec des
grains de 3 ˚A a` 0.25 µm, l’e´mission de rotation est produite dans l’intervalle de 3.1×10 4 Hz a`
620 GHz. La coupure a` haute fre´quence νC de´pend directement de la plus petite taille de grains
pre´sente dans le milieu. Cependant, leur mode`le pre´sente une limitation : n’ayant pas inclus le
refroidissement radiatif dans leurs calculs, le spectre de rotation qu’ils obtiennent est donc toujours
croissant en fonction de la fre´quence. En eﬀet ce sont les plus petits grains qui e´mettent a` plus haute
fre´quence et c’est pour eux que le refroidissement radiatif est le plus important : le ralentissement
radiatif domine le ralentissement collisionnel pour a  10 ˚A. Ce mode`le a cependant e´te´ la premie`re
tentative pour montrer que l’e´mission de rotation des grains interstellaires est de´tectable et utile
pour contraindre les proprie´te´s de la poussie`re.
4.2.2 Le mode`le de Rouan et al. (1992/1997)
Les travaux de Rouan et al. (1992) ont pour but de mode´liser la physique de la rotation des
PAH interstellaires dans des environnements interstellaires varie´s. Ils examinent d’un point de vue
statistique toutes les interactions entre les PAH et leur environnement donnant lieu a` un e´change
de moment angulaire ∆J. Les processus conside´re´s sont : les collisions gaz-grains et l’e´mission de
photons IR.
Rouan et al. (1992) montrent que le processus dominant pour la rotation est l’e´mission rovi-
brationnelle IR et que c’est l’asyme´trie des probabilite´s d’e´mission avec ∆J = +1 ou -1 qui limite
la croissance du moment angulaire. Ils concluent e´galement que le moment angulaire pre´cesse au-
tour du champ magne´tique local (pre´cession de Larmor) mais qu’il n’y a pas d’alignement par le
me´canisme de Davis-Greenstein : la modification du moment angulaire par e´mission de photons
IR est plus rapide. Les hypothe`ses simplificatrices faites par Rouan et al. (1992) sont les suivantes :
- la branche Q (∆J = 0) des transitions rovibrationnelles est ne´glige´e alors que leur probabilite´
de transition n’est pas ne´gligeable devant celle des branches P et R (∆J = ±1)
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Figure 4.4 - A gauche : de´pendance de la fre´quence de coupure νC en fonction de la plus
petite taille de grains a0 pre´sente dans la distribution de taille. Les valeurs de νC sont
repre´sente´es pour diﬀe´rentes tempe´ratures : Te f f = 104 K (courbe en trait plein), Te f f =
7000 K (pointille´s), Te f f = 1.2 × 104 K (tirets). A droite : comparaison entre l’e´mission
free-free (courbe en pointille´s de faible pente) produite par un gaz avec Te f f = 104 K et
ne = 0.1 cm−3 et l’e´missivite´ des poussie`res par atome d’H (forte pente). La courbe en trait
plein est la somme des deux. La re´gion hachure´e montrent la gamme de fre´quences pour
laquelle le spectre est modifie´ par le ralentissement radiatif non inclus ici.
- ils supposent que les photons IR e´mis ont la meˆme longueur d’onde eﬀective, e´gale a` 20 µm
- les e´nergies des transitions vibrationnelles sont suppose´es tre`s grandes devant celles des tran-
sitions rotationnelles
Par ailleurs, un certain nombre d’interactions importantes avec le gaz sont ne´glige´es (Draine et
Lazarian 1998b).
4.2.3 Le mode`le de Draine et Lazarian (1998b)
Apre`s la de´couverte de l’e´mission anormale, Draine et Lazarian (1998b) ont construit un nou-
veau mode`le de rotation des grains interstellaires. Leur apport principal est d’avoir de´crit de
manie`re de´taille´e les interactions gaz-grains. Les processus pris en compte sont :
- les collisions avec les atomes neutres et ionise´s du gaz
- l’entraıˆnement duˆ au plasma interstellaire
- l’eﬀet photoe´lectrique
- la formation de H2
- l’e´mission de photons IR
Leurs re´sultats montrent que les processus dominant l’excitation rotationnelle sont les collisions
avec les ions et l’entraıˆnement du plasma. Ils supposent par ailleurs que la distribution de la vitesse
rotationnelle ω est Maxwellienne et obtiennent ainsi 〈ω 2〉. Cette hypothe`se est vraie uniquement
dans le cas ou` l’e´mission dipolaire e´lectrique et les moments suprathermiques sont ne´gligeables.
Elle est fausse pour les plus petits grains pour lesquels on doit tenir compte de la nature impul-
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Figure 4.5 - Valeur moyenne de δω au carre´ (avec Iδω le moment angulaire d’un ion
impactant) relativement a` la valeur moyenne du moment angulaire du grain, ω, au carre´,
en fonction de la taille du grain dans le cas du CNM et du WNM. On voit que le processus
d’excitation rotationnelle peut eˆtre traite´ de manie`re continue pour a ≥ 10 ˚A mais que
pour les plus petits grains, l’impact d’un seul ion peut modifier le moment angulaire de
manie`re importante. Pour ces petits grains, la distribution du moment angulaire sera donc
significativement diﬀe´rente d’une distribution Maxwellienne. D’apre`s Draine et Lazarian
(1998b).
sionnelle de l’excitation rotationnelle (Fig. 4.5). Ali-Haı¨moud et Hirata (communication prive´e)
ont repris le mode`le de Draine et Lazarian (1998b) et entrepris de re´soudre l’e´quation de Fokker-
Planck au lieu de supposer une distribution Maxwellienne. Ils montrent que pour la distribution de
tailles utilise´e par les auteurs pre´ce´dents, le spectre de rotation final est alors peu aﬀecte´ (∼ 2 GHz
vers le bleu).
4.2.4 Pourquoi un nouveau mode`le ?
On voit donc qu’il existe diﬀe´rents mode`les de´crivant l’excitation rotationnelle et/ou l’e´mission
associe´e. Chacun d’entre eux fait appel a` des hypothe`ses simplificatrices qui conduisent a` des
re´sultats contradictoires lorsqu’on veut les comparer. Les raisons pour lesquelles nous avons de´cide´
de construire un nouveau mode`le de rotation des PAH au cours de ma the`se sont de´taille´es ici.
1) Le premier constat lorsqu’on compare les mode`les de Draine et Lazarian (1998b) et Rouan
et al. (1992) est que ces auteurs obtiennent des re´sultats contradictoires quant a` la nature des
processus dominants pour l’excitation rotationnelle des grains. Pour les premiers, ce sont les
collisions avec les atomes du gaz (neutres et ionise´s) qui dominent l’excitation alors que pour
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les seconds, c’est l’e´mission de photons IR rovibrationnels. Il e´tait donc important de construire
un nouveau mode`le dans le but de lever cette contradiction.
2) Rouan et al. (1992) font l’hypothe`se qu’il est possible de faire les calculs d’e´mission IR en
conside´rant que la tempe´rature des grains est constante et tre`s e´leve´e. Ils justifient ce raisonne-
ment en disant que la majorite´ des photons IR e´mis le sont quand les PAH ont une tempe´rature
e´leve´e et que par conse´quent il est licite de ne´gliger les pe´riodes ou` le grain est froid. Mais
nous avons montre´ au §3.4.3 que si les photons e´mis pendant les courtes pe´riodes ou` les PAH
sont tre`s excite´s sont les plus e´nerge´tiques, ils ne sont en revanche pas les plus nombreux. Lors-
qu’on s’inte´resse a` la rotation des mole´cules, c’est le nombre de photons e´mis qui compte et
pas leur e´nergie. Le nouveau mode`le que nous avons construit devait donc prendre en compte
de manie`re pre´cise les e´missions pendant les pe´riodes ou` les PAH ont une e´nergie interne tre`s
faible.
3) Face a` ce constat, nous avons fourni un formalisme ge´ne´ral pour de´river l’e´mission des PAH
dans l’IR lointain et traiter de manie`re pertinente et cohe´rente les e´missions rovibrationnelle et
rotationnelle (voir le chapitre 3). Par ailleurs, notre mode`le apporte e´galement des ame´liorations
quant a` la section eﬃcace dans l’IR proche et moyen : Draine et Lazarian (1998b) utilisent la
section eﬃcace du graphite et Rouan et al. (1992) une unique bande a` 20 µm11. Nous avons
utilise´ pour les PAH une section eﬃcace plus re´cente, de´duite des observations ISO et Spitzer
(voir §3.2.2).
4) Dans les mode`les pre´ce´dents, les transitions rovibrationnelles obe´issant a` la re`gle de se´lection
∆v = −1 et ∆J = 0 ont e´te´ ne´glige´es. Bien qu’elles ne modifient pas le nombre quantique
rotationnel de la mole´cule, notre mode`le montre que leur taux de transition est aussi e´leve´ que
celui des transitions ∆J = ±1. Nous avons inclus ces transitions dans notre mode`le.
5) Enfin, il nous semblait essentiel de fournir a` la communaute´ un mode`le de rotation des PAH qui
soit directement comparable aux donne´es observationnelles. Nous avons e´tudie´ les variations
de l’e´mission de rotation en fonction des conditions astrophysiques (intensite´ du champ de
rayonnement §5.3.3, densite´ d’hydroge`ne §5.3.4), des proprie´te´s des grains (distribution de
tailles Fig. 5.12, section eﬃcace §5.3.2, taille minimale des PAH, abondance, moment dipolaire
e´lectrique) et comment on peut les retrouver a` partir des observations (voir chapitre 7).
11Cette bande eﬀective a` 20 µm est la longueur d’onde moyenne des photons IR e´mis apre`s absorption d’un photon
UV dans le cas d’un PAH avec 90 atomes. Cette valeur est obtenue a` partir de la section eﬃcace de´crite par Le´ger et al.
(1989) qui comprend 5 bandes a` 3.3, 6.2, 7.7, 8.6 et 11.3 µm, et ils mode´lisent la section eﬃcace dans l’IR lointain par
trois bandes a` 25, 60 et 100 µm.
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5.1 Un nouveau mode`le de rotation des PAH interstellaires
Toutes les grandeurs utiles pour la re´alisation d’un mode`le de rotation des PAH interstellaires
re´pondant au cahier des charges de´fini au §4.2.4 sont de´crites ici. Cela passe dans un premier
temps par la de´finition de tous les ope´rateurs utiles pour de´crire la rotation et par l’e´nonce´ des
hypothe`ses simplificatrices que nous faisons. Dans un second temps les re`gles de se´lection pour les
transitions rovibrationnelles et rotationnelles qui nous inte´ressent sont donne´es. Dans un troisie`me
temps, le moment dipolaire e´lectrique des PAH interstellaires −→µ est estime´, l’e´mission de photons
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rotationnels e´tant proportionnelle a` µ 2. Finalement, nous de´crivons la fac¸on dont tous les processus
excitant ou ralentissant la rotation sont pris en compte pour le calcul de la distribution du moment
angulaire n(J).
5.1.1 Description de la rotation
J K
D
D
DA
B
C
Figure 5.1 - De´finition des axes et ope´rateurs de rotation d’un PAH : DA, DB et DC sont
les axes principaux d’inertie et J est le moment angulaire total de la mole´cule avec K sa
projection sur DC .
Pour de´crire la rotation d’une mole´cule, l’ope´rateur pertinent est le moment angulaire total −→J
qui inclut la contribution des e´lectrons et des noyaux sans le spin. On conside`re que les PAH sont
des mole´cules planes de forme “toupie syme´trique”, c’est-a`-dire des disques fins. Ceci est une
bonne approximation pour des mole´cules tre`s syme´triques comme le corone`ne ou l’ovale`ne. Le
mouvement du PAH va donc eˆtre la combinaison de la rotation autour de l’axe de la mole´cule et
de la pre´cession de cet axe autour du vecteur du moment angulaire total. On note DA, DB et DC les
axes principaux d’inertie avec DC perpendiculaire au plan de la mole´cule et paralle`le a` Oz. IC est
le moment d’inertie associe´ a` DC et IA et IB ceux associe´s a` DA et DB respectivement, avec DA et
DB paralle`les a` Ox et Oy (voir Fig. 5.1). L’hamiltonien de rotation pour un rotateur rigide s’e´crit
alors :
H =
J2x
2IA
+
J2y
2IB
+
J2z
2IC
(5.1)
ou` Jx, Jy et Jz sont les projections de −→J suivant les trois axes d’inertie. Nous supposons ici que les
PAH sont des disques uniformes donc IA = IB = Ma
2
4 =
IC
2 avec M la masse de la mole´cule. En
choisissant DC = Oz, on a :
H =
J2
2IB
+ J2z
(
1
2IC
− 1
2IB
)
(5.2)
L’e´nergie rotationnelle est alors : Erot = BJ(J + 1) + (C − B)K2, ou` B/hc = /4πcIB = 6.9 N−2C
cm−1 et C sont les constantes rotationnelles1 associe´es a` DB et DC . Le nombre quantique K est la
valeur absolue des valeurs propres de Jz (K = −J, ...,+J).
1En ne´gligeant la contribution des atomes d’hydroge`ne qui repre´sente moins de 5 % du total.
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Le mode`le de rotation de´crit dans ce chapitre a pour but de fournir des re´sultats comparables
aux observations disponibles. Ces dernie`res e´tant des observations en bande large, nous faisons ici
deux hypothe`ses simplificatrices :
1) On conside`re que la constante rotationnelle B est la meˆme pour tous les niveaux vibrationnels
v (B = Be´q). En re´alite´, la constante rotationnelle diﬀe`re le´ge`rement de sa valeur a` l’e´quilibre
B e´q = h/8π2cIB (Herzberg 1968ab; Townes et Schawlow 1975) :
B(v) = Be´q − αe
(
v +
1
2
)
+ γe
(
v +
1
2
)2
... (5.3)
Les constantes αe et γe sont ne´gligeables compare´es a` Be´q car la variation de la distance in-
ternucle´aire due aux vibrations est tre`s faible compare´e a` la distance internucle´aire elle-meˆme.
Ceci est d’autant plus vrai que la fre´quence du mode de vibration est e´leve´e, signe d’une liaison
rigide qui s’allongera moins sous l’eﬀet de la force centrifuge.
2) On ne´glige les termes de distorsion centrifuge dans l’e´quation de l’e´nergie rotationnelle qui
sont petits pour les grosses mole´cules (Herzberg 1968ab; Lovas et al. 2005). Si on prend en
compte l’eﬀet de la distorsion centrifuge, on peut e´crire pour l’e´nergie rotationnelle :
Erot = BJ(J + 1) + (C − B)K2 − DJ J2(J + 1)2 − DJK J(J + 1)K2 − DKK4 (5.4)
avec les constantes de distorsion centrifuge DJ , DJK et DK proportionnelles a` B 2/ω ou` ω est
la fre´quence de vibration de la mole´cule. Les constantes de distorsion sont donc tre`s petites
devant les constantes rotationnelles B et C.
5.1.2 Transitions radiatives
Lors de l’absorption ou de l’e´mission d’un photon par un PAH, un quantum  de moment
angulaire est e´change´. Dans le milieu interstellaire cet e´change se fait au cours de transitions
e´lectroniques, rovibrationnelles2 ou rotationnelles qui peuvent modifier le nombre quantique ro-
tationnel J. Les transitions e´lectroniques (qui ont surtout lieu en absorption) sont beaucoup moins
nombreuses que les rovibrationnelles : nous les ne´gligerons pour l’excitation rotationnelle3. Nous
discutons donc dans la suite les re`gles de se´lection pour les transitions rovibrationnelles et rota-
tionnelles.
Pour une toupie syme´trique, les re`gles de se´lection dipolaires e´lectriques rovibrationnelles sont :{
∆J = 0,±1
∆K = 0,±1
en supposant que le moment dipolaire e´lectrique vaut −→µ = −→µz +−→µB avec −→µz la composante sur l’axe
de la mole´cule DC et −→µB la composante perpendiculaire a` DC (Townes et Schawlow 1975).
On distingue deux types de transitions : les transitions paralle`les avec ∆K = 0 pour lesquelles le
changement du moment dipolaire e´lectrique est paralle`le a` D C lors de la transition et les transitions
perpendiculaires avec ∆K = ±1 pour lesquelles le changement du moment dipolaire est perpen-
diculaire a` DC . Les transitions paralle`les correspondent ainsi a` des vibrations hors du plan de la
2Voir chapitre 3.
3Conservation de l’e´nergie : EabsNabs = Ee´mNe´m ⇒ Ne´m/Nabs ∼ 40 dans le cas ou` le PAH est soumis a` l’ISRF.
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mole´cule et les transitions perpendiculaires a` des vibrations dans le plan. Pour les 18 bandes ro-
vibrationnelles de´crites dans le chapitre 3, le caracte`re paralle`le ou perpendiculaire des transitions
est indique´ dans les Tab. 3.1 et 3.2.
La partie angulaire des moments de transition est de´crite par les facteurs de Ho¨nl-London
que nous donnons ci-dessous avec les fre´quences des transitions vibrationnelles correspondantes
(Herzberg 1968ab; Townes et Schawlow 1975). La fre´quence centrale de la transition i est note´e
ν i0 (voir Tab. 3.1, 3.2) :
- pour ∆J = 0,±1 et ∆K = 0 (transitions paralle`les ou hors du plan) :⎧⎪⎪⎪⎪⎪⎪⎪⎨⎪⎪⎪⎪⎪⎪⎪⎩
AKJ+ =
2
(
(J + 1)2 − K2
)
(J + 1)(2J + 1)2
ν+i = νi0 − 2B(J + 1)⎧⎪⎪⎪⎪⎪⎪⎨⎪⎪⎪⎪⎪⎪⎩
AKJ− =
2(J2 − K2)
J(2J + 1)2
ν−i = νi0 + 2BJ⎧⎪⎪⎪⎪⎪⎪⎨⎪⎪⎪⎪⎪⎪⎩
AKJ0 =
2K2
J(J + 1)(2J + 1)
ν0i = νi0
- pour ∆J = 0,±1 et ∆K = ±1 (transitions perpendiculaires ou dans le plan) :
⎧⎪⎪⎪⎪⎪⎨⎪⎪⎪⎪⎪⎩
AKJ+ =
(J + 2 ± K)(J + 1 ± K)
2(J + 1)(2J + 1)2
ν+i = νi0 − 2B(J + 1) + (B − C)(1 ± 2K)⎧⎪⎪⎪⎪⎪⎨⎪⎪⎪⎪⎪⎩
AKJ− =
(J − 1 ∓ K)(J ∓ K)
2J(2J + 1)2
ν−i = νi0 + 2BJ + (B − C)(1 ± 2K)⎧⎪⎪⎪⎪⎪⎨⎪⎪⎪⎪⎪⎩
AKJ0 =
(J + 1 ± K)(J ∓ K)
2J(J + 1)(2J + 1)
ν0i = νi0 + (B −C)(1 ± 2K)
Les facteurs de Ho¨nl-London donne´s ici sont normalise´s de telle sorte que : ∑ AKJ(∆K = 0) = 1
et
∑
AKJ(∆K = ±1) = 1. En eﬀet, ces facteurs sont les poids assigne´s a` chaque type de transition
rotationnelle (paralle`le ou perpendiculaire) dans un meˆme mode de vibration.
5.1.3 Moment dipolaire e´lectrique des PAH
L’e´mission de rotation des PAH de´pend de leur moment dipolaire e´lectrique permanent, −→µ . Un
PAH syme´trique, neutre et totalement hydroge´ne´ aurait un moment dipolaire e´lectrique nul. Les
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Espe`ces µ (D)
Naphtale`ne C10H+7 0.82-0.93 perte d’un H
Anthrace`ne C14H+9 0.76-0.98 ”
Pyre`ne C16H+9 0.86-1.05 ”
Corone`ne C24H11 0.92 ”
C24H10 2.1 perte de deux H
Ovale`ne C32H13 0.85 perte d’un H
C31H14N 0.07 un N au centre
C31H14N+ 1.55 ”
Tableau 5.1 - Moments dipolaires calcule´s pour quelques PAH (T. Pino, communication
prive´e). Dans le cas de la perte d’un atome d’hydroge`ne, les valeurs sont donne´es pour
l’e´loignement minimum et maximum entre le centre de masse de la mole´cule et la liaison
C-H brise´e. Pour le corone`ne, µ est e´galement donne´ dans le cas de la perte de 2 atomes
d’H adjacents. L’eﬀet d’une substitution azote/hydroge`ne a` une position proche du centre
de masse est donne´ pour l’ovale`ne.
Figure 5.2 - Moment dipolaire e´lectrique des PAH (1 D = 3.33564×10 −30 C.m = 10−18
c.g.s.) en fonction du nombre d’atomes de carbone.
analyses spectroscopiques de l’e´mission IR des PAH sugge`rent qu’ils peuvent eˆtre ionise´s, par-
tiellement hydroge´ne´s (Le Page et al. 2003) voire substitue´s (Peeters et al. 2002, 2004). Pour des
tailles de 10 a` 30 atomes de carbone, un PAH ayant perdu un atome d’hydroge`ne a un moment
dipolaire de quelques dixie`mes de Debye a` 1 D. Un PAH sous forme cationique ou` un atome de
carbone est substitue´ par un atome d’azote aurait µ ∼ 1 a` 2 D (voir la table 5.1.3). De plus, Moutou
et al. (2000) ont propose´ que des PAH non plans contenant des cycles pentagonaux pourraient exis-
ter dans le milieu interstellaire : de telles espe`ces posse`dent e´galement un moment dipolaire. Lovas
et al. (2005) ont mesure´ le moment dipolaire e´lectrique du corannule`ne4 (C20H10) : ils obtiennent
2 D. Le moment dipolaire e´lectrique de´pendant tre`s fortement de la ge´ome´trie et de la composition
4Le corannnule`ne est une espe`ce non-plane compose´e d’un cycle pentagonal en son centre, entoure´ de 5 cycles
benze´niques.
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chimique des mole´cules, il est tre`s diﬃcile d’en faire une estimation pour les PAH interstellaires.
Dans la suite de cette the`se, on suppose que le moment dipolaire e´lectrique d’un PAH peut eˆtre
de´compose´ en une partie intrinse`que (due a` la ge´ome´trie de la mole´cule) et en une partie due a`
l’e´tat de charge du grain. On peut alors e´crire :
µ = µi + 
aZe (5.5)
ou` µi est la partie intrinse`que, Z est la charge du grain et 
a est le de´placement entre le centre
de masse et le centre de charge. En accord avec Draine et Lazarian (1998b), on adopte 
 = 0.01,
soit un de´placement de 1% entre le centre de masse et le centre de charge. Quant au moment di-
polaire e´lectrique intrinse`que, on peut conside´rer qu’un PAH est constitue´ d’un re´seau d’atomes
de carbone sur lequel sont place´s ale´atoirement des atomes d’hydroge`ne. Plus le re´seau est grand,
plus le moment dipolaire est grand. De meˆme, la liaison C-H ayant un moment dipolaire non nul
(0.4 D), le moment dipolaire peut augmenter avec le nombre d’atomes d’hydroge`ne disse´mine´s
sur le squelette carbone´. Un PAH peut eˆtre repre´sente´ comme un ensemble de n dipoˆles oriente´s
ale´atoirement, le nombre de dipoˆles e´tant proportionnel au nombre total d’atomes dans la mole´cule.
Si on conside`re que la mole´cule n’est pas ordonne´e, mais plutoˆt constitue´e d’un ensemble de
sous-structures dispose´es de manie`re ale´atoire, on peut alors conside´rer que le moment dipo-
laire e´lectrique augmente en suivant une marche au hasard et e´crire : µ i = m
√
Nat, ou` m est une
constante positive et Nat le nombre d’atomes dans la mole´cule. On rappelle que Nat = NC + NH =
NC +
√
6NC pour les mole´cules du groupe D6h. En accord avec Rouan et al. (1992) et Draine et
Lazarian (1998b), on utilisera dans la suite de ce chapitre m = 0.4 D (moment dipolaire e´lectrique
d’une liaison C-H). On obtient alors pour le moment dipolaire e´lectrique (Fig. 5.2) :
µ = 0.4
√
Nat + 4.3 × 10−2
√
NCZ (en Debye) (5.6)
Il est a` noter que tous les re´sultats concernant l’e´mission rotationnelle des PAH pre´sente´s dans la
suite de cette the`se de´pendent de µ. Il sera un parame`tre libre a` ajuster lorsqu’on voudra comparer
le mode`le aux observations. On peut e´galement remarquer que le moment dipolaire e´lectrique
des PAH est domine´ par sa composante intrinse`que dans tous les environnements interstellaires
(µi  
aZe). Les ajustements seront donc obtenus en faisant varier la constante m (chapitre 7).
D’apre`s le Tab. 5.1.3, cette constante devrait eˆtre comprise entre ∼ 0.1 et ∼ 0.6 D pour NC ≤ 50.
5.1.4 Marche au hasard
La distribution du moment angulaire des PAH interstellaires s’e´tablit graˆce aux interactions avec
les photons (absorption/e´mission) et avec les atomes du gaz. Dans le cas du milieu interstellaire
diﬀus, ou` le champ de rayonnement est l’ISRF (Mathis et al. 1983), un PAH compose´ de 50
atomes de carbone absorbe en moyenne un photon UV/visible tous les 70 jours. Ce temps est
comparable au temps moyen entre deux e´missions de photons purement rotationnels et au temps
entre deux collisions PAH-hydroge`ne (pour une densite´ et une tempe´rature du gaz de 100 cm −3 et
100 K respectivement). Cependant les photons UV/visible ne contribuent que peu a` la modification
du moment angulaire. En eﬀet, ces photons conduisent au maximum a` l’e´change d’un moment
angulaire  alors que les photons IR e´mis a` chaque absorption d’un seul photon UV/visible sont
nombreux et dominent comple`tement l’influence du photon absorbe´ (cf §5.1.2). Pour estimer la
distribution du moment angulaire, les processus suivants sont pris en compte :
- e´mission de photons IR rovibrationnels (excitation et freinage)
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- e´mission de photons purement rotationnels (freinage)
- formation de H2 a` la surface des PAH (excitation)
- collisions avec les atomes et les ions du gaz (excitation et freinage)
- entraıˆnement par les ions H+ et C+ du plasma (excitation et freinage)
- eﬀet photoe´lectrique (excitation)
Tous ces processus sont de´crits au §5.2 et conduisent a` un changement du moment angulaire du
PAH. Rouan et al. (1997) ont montre´ que la construction de la distribution du moment angulaire
n(J) peut eˆtre traite´e comme une marche au hasard stationnaire dans un puits de potentiel avec un
minimum pour J = J 0 (moment angulaire le plus probable). Quand J = J0, le taux de changement
de J est nul5 : ⎡⎢⎢⎢⎢⎢⎣∑
i
(τ−1∆J)i
⎤⎥⎥⎥⎥⎥⎦
J=J0
= 0 (5.7)
ou`∆J est la variation de J produite par le processus i et τ est le temps moyen entre deux e´ve`nements
i successifs. Dans le paragraphe suivant (§5.2), les taux de variation du moment angulaire (τ −1∆J)i
sont estime´s pour tous les processus de´crits pre´ce´demment.
5.2 Processus contribuant a` l’excitation rotationnelle
Les diﬀe´rents processus intervenant dans la construction de la distribution du moment angulaire
n(J), soit en l’excitant soit en le de´sexcitant, sont de´crits dans les paragraphes qui suivent. Les
interactions entre les grains et les atomes du gaz de´pendent de la structure et de l’e´tat chimique des
PAH, parame`tres encore mal connus aujourd’hui. Dans le but d’obtenir des valeurs quantitatives
des (τ −1∆J) pour chaque processus, nous faisons des hypothe`ses simplificatrices. Dans le cas
de la formation du dihydroge`ne, nous de´rivons uniquement une limite supe´rieure. Les re´sultats
concernant les collisions avec les atomes du gaz et l’entraıˆnement par le plasma sont directement
obtenus a` partir des calculs de Draine et Lazarian (1998b).
1) Emission rovibrationnelle IR
Comme nous l’avons discute´ pre´ce´demment dans le §5.1.1, les re`gles de se´lection pour l’e´mis-
sion IR rovibrationnelle sont : ∆v = −1, ∆J = 0,±1 et ∆K = 0,±1 si on conside`re que les
PAH interstellaires sont de forme “toupie syme´trique”. L’e´mission IR peut donc eˆtre un processus
excitateur (∆J = +1) ou de´sexcitateur (∆J = −1) pour la rotation. On appelle W+, W− et W0
les taux de transitions pour ∆J = +1, ∆J = −1 et ∆J = 0 respectivement. Pour une transition
rovibrationnelle (v, J,K)→ (v−1, J+∆J,K+∆K), le taux est proportionnel au coeﬃcient d’Einstein
d’e´mission spontane´e Ai f ∝ ν3AKJ ou` les AKJ sont les coeﬃcients de Ho¨nl-London donne´s au
paragraphe 5.1.1. On exprime les taux de transitions en terme de section eﬃcace :
Ai f =
8πhν3
c3
Bi f
or Bi f =
c
hν
(σ∆ν) ⇒ Ai f = 8πcE2(σ∆ν) (5.8)
avec E en cm−1. Si on appelle P(hν) le nombre de photons e´mis a` la fre´quence ν (voir §3.4.1), on
5Cette e´quation est re´solue avec la fonction zbrent de´crite dans au §9.1, du livre Numerical Recipes, intitule´ Root
Finding and Nonlinear Sets of Equations : Bracketing and Bisection (Press et al. 1992).
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peut e´crire :
W±/0i = 8πc (σ∆ν)i
J∑
K=0
(ν±/0i )2 A±/0KJ P(hν±/0i ) (en s−1) (5.9)
avec P(hν±/0i ) =
⎡⎢⎢⎢⎢⎢⎣∑
u
Pu
u−1∑
l=0
gl
gu
∆Eu Gl→u(hν±/0i ) +
∑
u
Pu
⎛⎜⎜⎜⎜⎜⎝1 − hν±/0i∆Eu
⎞⎟⎟⎟⎟⎟⎠
⎤⎥⎥⎥⎥⎥⎦ (5.10)
ou` les W±/0i sont les taux de transition pour ∆J = 0,±1 et pour la transition nume´ro i de fre´quence
ν ±/0i (voir §5.1.1). Comme les termes de´pendant de J et de K dans l’expression de ν ±/0i sont
toujours beaucoup plus petits que ν 0i , on les ne´glige et on conside`re donc que P(ν ±/0i ) ∼ P(hν0i ).
Les taux de transitions totaux sont obtenus en sommant sur toutes les bandes : W ±/0 = ∑18i=1 W±/0i .
Finalement, le taux de variation du moment angulaire duˆ a` l’e´mission IR rovibrationnelle est :
(τ−1∆J)IR = W+(J) −W−(J) (en s−1) (5.11)
2) Emission purement rotationnelle
L’e´mission spontane´e de photons purement rotationnels modifie le moment angulaire des PAH.
Les re`gles de se´lection pour ce type de transitions sont ∆J = −1 et ∆K = 0 (Townes et Schawlow
1975). En eﬀet, en raison de la syme´trie de la mole´cule conside´re´e, il ne peut pas y avoir de
moment dipolaire e´lectrique perpendiculairement a` l’axe de syme´trie. Aucun moment n’est donc
applique´ le long de cet axe par le champ e´lectrique du rayonnement. Le principe de correspondance
indique donc que le moment angulaire le long de l’axe de syme´trie de la mole´cule ne peut pas
changer quand un photon rotationnel est e´mis (⇔ ∆K = 0). Le moment dipolaire e´lectrique de la
mole´cule est paralle`le a` l’axe de syme´trie de la mole´cule qui pre´cesse autour du moment angulaire,
de direction fixe´e6. Le taux de transition est simplement le coeﬃcient d’e´mission spontane´e AJ,J−1
et on peut donc e´crire :
(τ−1∆J)rot = −1 × AJ,J−1 (5.12)
AJ,J−1 =
512π4
3h4c3
B3J3
∑
K
|µJ,J−1|2 (5.13)∑
K
|µJ,J−1|2 = µ2
∑
K
AKJ−
= µ2
J∑
K=0
2(J2 − K2)
J(2J + 1)2
= µ2
(2J + 1)2 − (J + 2)
3(2J + 1)2 (5.14)
ou` µ est le moment dipolaire e´lectrique de la mole´cule et AKJ− est le facteur de Ho¨nl-London
correspondant aux re`gles de se´lection donne´es pre´ce´demment. Finalement, le taux de variation du
moment angulaire duˆ a` l’e´mission purement rotationnelle est7 :
(τ−1∆J)rot = −1.8 × 10−14
(NC
50
)−6 ( µ
1 D
)2
× J3 (2J + 1)
2 − (J + 2)
(2J + 1)2 (en s
−1) (5.16)
6On voit donc que si aucun autre eﬀet n’est pris en compte (comme l’e´tirement centrifuge), alors la fre´quence de
rotation de la mole´cule ne de´pend pas de K ou du moment d’inertie I C .
7On peut par ailleurs se demander si le principe de correspondance est respecte´, c’est-a`-dire si on retrouve l’expres-
sion classique dans le cas ou` J  1. Pour un oscillateur harmonique classique, Rybicki et Lightman (1979) montrent
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3) Interactions gaz-grains
Nous traitons les collisions exactement comme Draine et Lazarian (1998b). On suppose qu’une
espe`ce qui arrive a` la surface d’un PAH plan, avec un moment angulaire nul en moyenne, s’y colle
avant d’eˆtre e´vapore´e sous forme neutre, quelle qu’ait e´te´ sa forme initiale, a` partir du meˆme point
que son point d’arrive´e. Les collisions re´sultent donc en une contribution qui freine la rotation
et en une contribution qui l’acce´le`re . On conside`re que toutes les espe`ces impactantes ont une
distribution de vitesse Maxwellienne f i(v) telle que :
fi(v) =
(
mi
2πkBTgaz
)3/2
exp
(
− miv
2
2kBTgaz
)
et 〈v〉 =
√
8kBTgaz
πmi
(5.17)
Dans la suite, nous conside´rons trois cas : premie`rement les collisions des PAH avec des atomes
neutres, deuxie`mement avec des ions et enfin, nous conside´rons dans un troisie`me temps l’in-
fluence des rencontres non collisionnelles avec des ions (interactions e´lectromagne´tiques entre
le dipoˆle et les ions passant a` proximite´). On va donc estimer dans cette partie l’influence des
couples −→Mi applique´s par les particules du gaz interstellaire sur le moment angulaire des PAH. Les
contributions des diﬀe´rents types d’interactions sont additives. On utilise le the´ore`me du moment
cine´tique pour estimer le moment angulaire emporte´ par les particules qui quittent la surface du
grain :
d−→L
dt =
∑
i
−→
Mi ou` ||−→L || = Iω = J est le moment cine´tique du grain (5.18)
Ce taux est directement proportionnel au taux auquel les espe`ces impactantes arrivent sur le grain.
Draine et Lazarian (1998b) normalisent leurs calculs par le couple applique´ par la collision avec
un atome d’hydroge`ne neutre divise´ par ω. La probabilite´ P de quitter la surface du grain avec un
angle θ est de´taille´e au §4 qui traite de la formation de H 2. Ce couple s’exprime comme :
−→
MH = τ
−1
H
(−→r ∧ −→p ) ou` τ−1H est le taux de collisions par seconde
= nHvHσ (a × mHaω〈P(θ) sin(θ)〉)
= nH
(8kBTgaz
πmH
)1/2
πa2 × amHaω × 23 ⇒
−→
MH = nH
(8kBTgaz
πmH
)1/2
πa2mH
2a2
3 ω (5.19)
que la puissance e´mise par un dipoˆle tournant est :
P =
2ω4µ2 sin2 θ
3c3 =
4
9
µ2ω4
c3
(5.15)
ou` θ est l’angle entre la vitesse angulaire ω et le moment dipolaire −→µ . Si on suppose que l’orientation de −→µ n’est pas
corre´le´e avecω alors 〈sin2 θ〉 = 2/3 et on obtient le membre de droite. Par ailleurs, l’expression exacte de la me´canique
quantique pour exprimer le coeﬃcient d’Einstein d’e´mission spontane´e de l’e´tat supe´rieur j a` l’e´tat infe´rieur i est :
A ji =
64π4ν3
3hc3
∑
K
|µJ,J−1|2
ce qui donne pourla puissance e´mise : P = A ji × hν = 43
µ2ω4
c3
∑
K
AKJ− −→ 49
µ2ω4
c3
quand J  1.
L’expression quantique est donc bien analogue a` l’expression classique pour les nombres quantiques rotationnels
e´leve´s.
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Ainsi la contribution au freinage d’une particule i ayant une vitesse v et arrivant avec un parame`tre
d’impact b ≤ bmax(v) est :
Fi ∝
∫ ∞
0
4πv2dv fi(v)v
[
bmax(v)
a
]2
(5.20)
Le facteur Fi est e´gal a` 1 dans le cas d’un grain neutre dans un gaz compose´ uniquement d’hy-
droge`ne atomique neutre. D’autre part, on utilise la variation d’e´nergie cine´tique rotationnelle du
grain pour estimer la contrepartie excitatrice (par collage et e´vaporation) :
dEc
dt =
d
dt
(
1
2
Iω2
)
=
∑
i
−→
Mi · −→ω =⇒ dL
2
dt = 2
∑
i
−→
Mi · −→L (5.21)
La normalisation est faite en conside´rant un atome d’hydroge`ne neutre quittant la surface avec une
tempe´rature Tgaz et on obtient alors :
2−→MH · −→L = nH
(8kBTgaz
πmH
)1/2
4πa4mHkBTgaz (5.22)
Et alors, la contribution a` l’excitation des particules qui arrivent a` la surface du grain est :
Gi ∝
∫ ∞
0
4πv2dv fi(v)v3
[
bmax(v)
a
]4
car kBTgaz ∝ v2 (5.23)
et celle des particules qui repartent (e´vaporation) avec une tempe´rature Te´v est :
Ge´vi ∝ Fi
∫ ∞
0 4πv
2dv f e´vi (v)v3
[
be´vmax(v)
a
]4
∫ ∞
0 4πv
2dv f e´vi (v)v
[
be´vmax(v)
a
]2 (5.24)
ou` Draine et Lazarian (1998b) conside`rent que les particules qui s’e´vaporent doivent avoir la meˆme
distribution de moment angulaire que si elles arrivaient avec une tempe´rature e´gale a` la tempe´rature
d’e´vaporation. Le parame`tre a` de´terminer pour chaque type de collisions est donc le parame`tre
d’impact maximal b max pour lequel la collision a lieu.
Avant d’entrer dans le de´tail des divers processus, les facteurs de conversion entre le formalisme
de Draine et Lazarian (1998b) et le noˆtre sont donne´s, ainsi que la fac¸on dont la charge des PAH
est estime´e.
♣ Facteurs de conversion
Dans le cas des collisions avec les atomes neutres et ionise´s du gaz interstellaire et dans le
cas de l’entraıˆnement par le plasma, nous avons de´cide´ d’utiliser les calculs faits par Draine et
Lazarian (1998b). Leur formalisme fait appel a` des grandeurs sans dimension, normalise´es au taux
de collisions avec les atomes d’hydroge`ne neutres, pour de´crire les diﬀe´rents processus participant
a` la construction de n(J) : les constantes Fi pour les processus qui ralentissent la rotation et les
constantes G i pour ceux qui l’excitent. Pour la partie freinage, Draine et Lazarian (1998b) e´crivent :
− 1
ω
d
dt (Iω) ∝ F ⇔
dJ
dt ∝ −
J
I
× F avec Iω = J
⇒ (τ−1∆J) = −J × F × 4.1 × 10−10
√
Tgaz
100 K
(
nH
100 cm−3
)
(en s−1) (5.25)
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et pour la contrepartie excitatrice :
d
dt (Iω)
2 ∝ G ⇔ dJdt ∝
1
J
×G
⇒ (τ−1∆J) = 1
J
×G × 3.1 × 10−5
(
Tgaz
100 K
)3/2 (
nH
100 cm−3
) (NC
50
)
(en s−1) (5.26)
ou` les constantes F et G peuvent eˆtre trouve´es dans l’Annexe B de Draine et Lazarian (1998b).
♣ Charge moyenne des grains
Pour e´tudier les processus de collisions et l’eﬀet photoe´lectrique, il est ne´cessaire de connaıˆtre
la charge des grains. La charge des grains est le re´sultat de l’e´quilibre entre l’e´jection d’e´lectrons
par eﬀet photoe´lectrique, la recombinaison avec des ions positifs (H + et C+ essentiellement) et
la recombinaison d’e´lectrons sur les grains. La charge des grains fluctue donc au cours du temps,
mais nous ne prendrons pas cet aspect en compte. Au lieu d’utiliser une distribution de charges,
nous allons calculer la charge moyenne pour chaque taille de grain conside´re´e. D’apre`s Draine et
Sutin (1987), on peut exprimer la charge moyenne des grains comme :
〈Z〉 = Zg = − 11 + √τ0/τ
+ ψτ (5.27)
ou` τ0 est la tempe´rature caracte´ristique du gaz et τ sa tempe´rature re´duite :
τ =
akTgaz
e2
= 3.8 × 10−4
√
NC
50
(
Tgaz
100 K
)
(5.28)
Ensuite, on de´finit me f f la masse eﬀective des ions : me f f =
(
nese
ni
)2 (
mi
mp
)
avec ne et ni les densite´s d’e´lectrons et d’ions, mi et mp les masses des ions et des protons et se le
coeﬃcient de collage des e´lectrons qui atteignent la surface des grains. Dans le cas de grains plans,
Umebayashi et Nakano (1980) ont montre´ que se ∼ 1 et on obtient alors τ0 = 1.39×10−3m−1e f f . Cette
tempe´rature caracte´ristique τ0 est la tempe´rature re´duite pour laquelle le taux de collisions entre
les ions et un grain de charge Z = −1 est e´gale au taux de collisions entre les e´lectrons et un grain
neutre. Ainsi, pour τ = τ 0, les probabilite´s d’avoir un grain dans l’e´tat neutre ou avec une charge
Z = −1 sont e´gales. Pour τ < τ 0, la forte attraction coulombienne ame`ne a` une neutralisation
rapide des grains ayant Z = −1 et l’e´tat de charge dominant est Z = 0. Dans le cas ou` τ > τ0,
l’e´tat de charge dominant est Z < 0. Si on se place dans le cas d’un plasma compose´ d’e´lectrons
et de protons (me f f = 1), Draine et Sutin (1987) montrent que le facteur ψ vaut -2.5. On peut ainsi
estimer la charge moyenne des grains en fonction de leur taille. Pour un PAH avec 50 atomes de
carbone, on trouve Z g = −0.3 dans le cas du CNM et Z g = −0.5 dans le cas de la Barre d’Orion8.
8Ces valeurs ne´gatives pour la charge des PAH sont en contradiction avec les PAH cations utilise´s pour reproduire
le spectre IR du milieu interstellaire au chapitre 3. Elles proviennent du coeﬃcient de collage des e´lectrons utilise´ dans
le mode`le de Draine et Sutin (1987). Nous avons choisi de conserver cette valeur e´leve´e de s e dans le but de faire une
comparaison simple avec le mode`le de Draine et Lazarian (1998b).
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♣ Collisions avec les ions
Pour estimer le parame`tre d’impact bmax(v) dans le cas d’une collision proche PAH/ion, ou` v est
la vitesse de l’ion a` l’infini, on commence par e´crire la conservation de l’e´nergie en conside´rant
que le grain est statique :
1
2
miv
2 =
L2
2mia2
+
ZiZge2
a
(5.29)
et la conservation du moment angulaire : L = L∞ = bmax(v) miv. On obtient alors l’expression
suivante pour le parame`tre d’impact :
bmax(v) =
⎧⎪⎪⎪⎨⎪⎪⎪⎩
0 si 12miv
2 <
ZiZge2
a
a
(
1 − 2ZiZge2
amiv
)1/2
si 12miv
2 >
ZiZge2
a
(5.30)
Dans le cas ou` bmax(v) = 0, la collision n’a pas lieu car l’e´nergie cine´tique de l’ion n’est pas
suﬃsante pour lui permettre de surmonter la barrie`re coulombienne et de s’approcher du grain. La
contribution des collisions avec les ions au ralentissement de la rotation est alors (voir Eq. 5.25 et
5.26) :
(τ−1∆J)i = −J × 4.1 × 10−10
(
ni
100 cm−3
) ( Tgaz
100 K
) 3
2
√
mi
mH
× g1(x) (en s−1) (5.31)
et la contribution a` l’excitation est :
(τ−1∆J)i = 1J × 1.6 × 10
−5
(
ni
100 cm−3
) ( Tgaz
100 K
) 3
2
√
mi
mH
(NC
50
)2
(5.32)
×
⎡⎢⎢⎢⎢⎢⎣g2(x) + 11.6 g1(x)
(
Ee´ j
0.1 eV
) (
Tgaz
100 K
)−1
e−Z
2
g 

2
i + Zg
H
√
π erf(|Zg|
i)
e−Z2g 
2e + Zg
e
√
π erf(|Zg|
e)
⎤⎥⎥⎥⎥⎥⎦ (en s−1)
ou` g1(x) =
{
1 − x si x < 0
e−x si x > 0
et g2(x) =
{
1 − x + x2/2 si x < 0
e−x si x > 0 avec x = 261.9 × ZiZg
(
NC
50
)− 12 ( Tgaz
100 K
)−1
ou` l’on prend en compte les collisions des PAH avec les ions H + et C+. La polarisabilite´ de
l’atome de carbone est αC = 1.76 ˚A3 (Furukawa et Douglas 1972). La fonction g1 est obtenue par
inte´gration de l’Eq. 5.20, g2 par inte´gration de l’Eq. 5.23 et les fonctions d’erreur de Gauss (erf)
dans le second terme de la partie excitatrice sont dues au fait que les inte´grations sont tronque´es
dans l’Eq. 5.24.
♣ Collisions avec les neutres
Dans le cas d’une collision entre un atome neutre du gaz et un PAH charge´, une force de Debye9
s’exerce, c’est-a`-dire qu’il y a une interaction entre un dipoˆle permanent (le PAH) et un dipoˆle
induit (l’atome). La polarisabilite´ α de l’atome re´sulte de la de´formation de son nuage e´lectronique
par le champ e´lectrique cre´e´ par le grain. Le potentiel d’interaction s’exprime alors de la fac¸on
suivante (Osterbrock 1961) :
U(r) = −1
2
α
Z2ge2
r4
(5.33)
9La force de Debye est une des forces de Van der Waals, celle qui exprime l’induction.
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ou` r est la distance entre le PAH et l’atome. La trajectoire d’une particule dans un potentiel en r −4
est hyperbolique. Osterbrock (1961) montre si le parame`tre d’impact b de la collision est infe´rieur
a` une certaine valeur b0 alors le potentiel U est perturbe´ et la trajectoire de l’atome aura une forme
de spirale. Finalement, on obtient pour le parame`tre d’impact :
bmax(v) =
⎧⎪⎪⎪⎪⎪⎨⎪⎪⎪⎪⎪⎩
(
4Z2g e2α
mv2
)1/4
si v ≤
(
Z2g e2α
ma4
)1/2
a
(
1 + Z
2
ge
2α
ma4v2
)1/2
si v ≥
(
Z2ge2α
ma4
)1/2
(5.34)
On en de´duit la contribution des collisions des PAH avec les atomes neutres du gaz au ralentisse-
ment de la rotation (Eq. 5.25 et 5.26) :
(τ−1∆J)H = −J × 10−10
√
Tgaz
100 K
(
nH
100 cm−3
)
×
⎡⎢⎢⎢⎢⎣exp
⎛⎜⎜⎜⎜⎝−5.42 Z2g
(
Tgaz
100 K
)−1 (NC
50
)−2⎞⎟⎟⎟⎟⎠
+ 2.33
√
π
(
Tgaz
100 K
)− 12 (NC
50
)−1
|Zg| erf(|Zg|
H)
⎤⎥⎥⎥⎥⎥⎥⎦ (en s−1) (5.35)
et la contribution a` l’excitation :
(τ−1∆J)H = 1J × 1.6 × 10
−5
(
Tgaz
100 K
) 3
2 ( nH
100 cm−3
) (NC
50
)2
×
[
e−Z
2
g

2
H + 2Z2g
2H+ (5.36)
e−Z
2
g 

2
H + Zg
H
√
π erf(|Zg|
H)
e−Z2g 
2e + Zg
e
√
π erf(|Zg|
e)
×
(
e−Z
2
g 

2
e + 2
2e
) ( Ee´ j
0.1 eV
) (
Tgaz
100 K
)−1⎤⎥⎥⎥⎥⎥⎦ (en s−1)
avec 
H =
√
e2αH
2a4kTgaz
et 
e =
√
e2αH
2a4kTe´v
(5.37)
ou` Te´v est la tempe´rature de l’atome neutre qui s’e´vapore de la surface et αH la polarisabilite´ de
l’atome d’hydroge`ne, αH = 0.67 ˚A3 (Furukawa et Douglas 1972).
♣ Entraıˆnement par le plasma
On conside`re ici le couple exerce´ par le champ e´lectrique cre´e´ par les ions du gaz interstellaire
sur le moment dipolaire e´lectrique des PAH : −→M = −→µ ∧ −→E . C’est ce qu’on appelle l’entraıˆnement
par le plasma. En accord avec Anderson et Watson (1993) et Draine et Lazarian (1998b), cet
entraıˆnement peut ralentir ou exciter la rotation. Pour un PAH avec NC atomes de carbone et le
parame`tre d’impact b, la contribution qui ralentit la rotation est :
(τ−1∆J)p = −J × 2 × 10−8
(NC
50
)−2 ( ni
100 cm−3
) √
mi
mH
Z2i
(
Tgaz
100 K
)− 32 ( µ
1 D
)2
×
[
ln
(
bω
a
)
+
1
3ln
(
min(bq, λD
bω
)]
(en s−1) (5.38)
et sa contrepartie excitatrice :
(τ−1∆J)p = 1J × 1.5 × 10
−3
(
ni
100 cm−3
) √
mi
mH
Z2i
(
Tgaz
100 K
)− 12 ( µ
1 D
)2
×
[
ln
(
bω
a
)
+
1
3ln
(
min(bq, λD
bω
)]
(en s−1) (5.39)
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ou` ni, mi et Zi sont la densite´, la masse et la charge des ions conside´re´s (H + et C+). λD est la lon-
gueur de Debye, longueur au-dela` de laquelle la charge de l’ion est e´crante´e : λD =
√
kT / 4πnee2.
Ensuite, pour un PAH qui tourne sur lui-meˆme avec la fre´quence ω et un ion ayant la vitesse ther-
mique v i, si le parame`tre d’impact b est plus grand que bω = vi/ω, alors on ne peut plus conside´rer
que la rencontre est lente. Le grain tourne suﬃsamment vite pour que le moment moyen applique´
tende vers 0. Enfin, d’apre`s Draine et Lazarian (1998b), comme l’excitation rotationnelle est quan-
tifie´e, on s’attend a` ce que l’interpre´tation classique de la rencontre ne soit plus valable quand
la fre´quence caracte´ristique de variation du champ e´lectrique de l’ion (∼ vi/b) est infe´rieure a` la
fre´quence de la transition rotationnelle. Cela donne la coupure quantique b q pour le parame`tre
d’impact : bq ∼ Ivi/.
Re´cemment, Ali-Haı¨moud et Hirata (communication prive´e) ont recalcule´ les trajectoires des
ions. En eﬀet Draine et Lazarian (1998b), dont nous utilisons les re´sultats ici, conside`rent que
la trajectoire des ions lors de la rencontre avec un grain charge´ est rectiligne. Hali-Hamoud et
Hirata conside`rent la forme hyperbolique de cette trajectoire et estiment l’excitation associe´e. Cette
ame´lioration n’est pas prise en compte dans nos travaux : ces auteurs ont en eﬀet de´montre´ que ce
raﬃnement ne modifie pas de manie`re significative les re´sultats.
4) Formation de H2
La formation du dihydroge`ne H2 a` la surface des grains est un phe´nome`ne qui aﬀecte la densite´,
la tempe´rature et l’e´volution chimique du milieu interstellaire (Combes et Pineau Des Forets 2000).
Bien que le me´canisme de formation de H2 soit mal connu dans les milieux dilue´s comme le
milieu interstellaire (n H < 1011 cm−3), il est e´tabli que H2 se forme a` la surface des grains et
pas en phase gazeuse (Gould et Salpeter 1963; Hollenbach et Salpeter 1971). Si cette mole´cule
se forme pre´fe´rentiellement par chimisorption sur des sites distribue´s de manie`re asyme´trique a`
la surface du grain, Rouan et al. (1992) ont montre´ que l’e´jection du H 2 forme´ peut produire
une excitation rotationnelle du grain non ne´gligeable et engendrer un moment “syste´matique” (le
moment applique´ au grain a une direction constante). Dans la suite, on suppose que H 2 est e´jecte´ a`
partir du bord des PAH suivant une loi en cosinus avec la probabilite´ dP de quitter la surface dans
l’angle solide dΩ :
dP(θ) = dΩ
π
cos θ (5.40)
En conside´rant que le taux d’e´jection est e´gal a` 1 lorsque la mole´cule est de´ja` forme´e, le taux de
formation de H2 est exprime´ de la fac¸on suivante :
Rf = vH πa2 × (1 − fH) × constante (5.41)
ou` nH et vH sont la densite´ et la vitesse du gaz interstellaire, a le rayon du PAH, f H sa fraction
de de´shydroge´nation et la constante est ajuste´e d’apre`s les travaux de Jura (1975) qui montre que
le taux de formation de H 2 est R f (cm−3.s−1) = 3 × 10−17(Tgaz/70 K)1/2. En eﬀet, toutes les colli-
sions ne conduisent pas a` la formation de H2. On suppose par ailleurs que tout le H 2 interstellaire
est forme´ sur les PAH. On conside`re que le PAH a une asyme´trie d’un site et que ce site est tou-
jours situe´ au meˆme endroit sur la mole´cule. Une limite supe´rieure est donc de´rive´e de toutes ces
hypothe`ses et la variation du moment angulaire pour une e´jection de H 2 est :
(∆J)pe = a pH2 × 〈P(θ) sin θ〉 (5.42)
ou` −−→pH2 est la quantite´ de mouvement de la mole´cule e´jecte´e. Cette re´action est exothermique et
libe`re 4.5 eV qui se re´partissent entre l’excitation vibrationnelle et rotationnelle de H 2, le chauﬀage
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du grain et l’e´nergie cine´tique de la mole´cule e´jecte´e. On supposera que l’e´nergie est partage´e
e´quitablement entre ces trois canaux, soit Ee´ j = 1.5 eV quel que soit l’environnement interstellaire
conside´re´. On obtient finalement pour le taux de variation du moment angulaire :
(τ−1∆J)H2 = 3.4 × 10−8
(NC
50
) 32 ( nH
100 cm−3
) √ Tgaz
100 K
√
Ee´ j
1.5 eV(1 − fH) (en s
−1) (5.43)
5) Eﬀet photoe´lectrique
Les photons UV provenant des e´toiles peuvent arracher des e´lectrons des grains. Les photo-
e´lectrons e´mis emportent une partie non ne´gligeable de l’e´nergie des grains sous forme d’e´nergie
cine´tique de l’ordre de 1 eV. On appelle rendement photoe´lectrique la probabilite´ qu’un e´lectron
soit e´jecte´ apre`s l’absorption d’un photon UV. On distingue deux cas d’e´jections : l’e´jection
photoe´lectrique d’e´lectrons de la couche de valence et le photode´tachement d’e´lectrons en exce`s
sur le grain.
Pour les e´jections dites photoe´lectriques, quand Zg > 0 (Zg est la charge moyenne du grain),
le niveau de plus haute e´nergie occupe´ est proche de la bande de valence puisque le nombre
d’e´lectrons qui ont e´te´ arrache´s est petit compare´ au nombre total d’e´lectrons dans le grain. Ainsi,
l’e´nergie seuil hν pe pour qu’il y ait e´mission photoe´lectrique pour Zg > 0 est le potentiel d’ioni-
sation : hνpe = IPZ . Dans le cas ou` Zg < −1, hνpe > IPZ car l’e´lectron doit surmonter la barrie`re
coulombienne re´pulsive avant de pouvoir quitter le grain. On suppose que la probabilite´ de surmon-
ter cette barrie`re par eﬀet tunnel devient non ne´gligeable quand l’e´nergie de l’e´lectron de´passe le
potentiel a` l’infini d’un facteur E min = −(Zg+1)e2/a (Weingartner et Draine 2001; Bakes et Tielens
1994) :
hνpe =
{
IPZ(Zg,NC) si Zg ≥ −1
IPZ(Zg,NC) + Emin(Zg,NC) si Zg < −1 et IPZ (eV) = 4.4 +
(
Zg +
1
2
)
25.1√
NC
(5.44)
ou` la valeur 4.4 eV est celle valable dans le cas d’une feuille de graphite infinie et IPZ est cal-
cule´ dans le cas d’un PAH plan. Cette relation refle`te le fait que plus la charge du grain est
e´leve´e plus la barrie`re coulombienne augmente (IPZ e´leve´) et donc plus la probabilite´ d’e´jection
de photoe´lectrons diminue.
Pour les e´jections dites de photode´tachement, quand Zg < 0, les Zg e´lectrons attache´s occupent
les niveaux d’e´nergie au-dessus de la couche de valence si cette dernie`re est remplie a` l’e´tat neutre.
L’e´nergie seuil hνpdt pour qu’un e´lectron soit photode´tache´ est donc :
hνpdt(Z < 0) = −AE(Z + 1,NC) + Emin(Z,NC) (5.45)
ou` AE(Z + 1,NC) est l’aﬃnite´ e´lectronique du grain (Weingartner et Draine 2001) , c’est-a`-dire
l’e´nergie libe´re´e par le grain lorsqu’il capte un e´lectron. C’est donc le processus inverse de l’arra-
chage d’e´lectrons et on peut alors e´crire : −AE(Z + 1,NC) = IP(Z + 1,NC).
Les valeurs seuils en e´nergie pour lesquelles on a e´jection d’e´lectrons e´tant connues, on peut
exprimer le taux d’e´mission photoe´lectrique comme (en e´lectrons par seconde) :
τ−1pe =
∫ νmax
νpet
Y(Zg,NC , ν)σabs(NC , ν)cuνhν dν +
∫ νmax
νpdt
Y(Zg,NC , ν)σabs(NC , ν)cuνhν dν (5.46)
ou` la premie`re inte´grale prend en compte les e´missions dites photoe´lectriques et la seconde les
e´missions dites de photode´tachement (ce terme n’apparaıˆt que dans le cas ou` Zg < 0) ; νmax est la
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fre´quence de Lyman et la fonction Y(Zg,NC , ν) est le rendement photoe´lectrique. Draine (1978) a
de´termine´ une expression semi-empirique pour Y :
Y(Zg,NC , ν) = Y∞
(
1 − IPZhν
)
fy(NC) (5.47)
ou` Y∞ est une constante et fy un facteur qui exprime le fait que le rendement est meilleur pour
les petits grains10. La forme de cette relation reproduit l’augmentation rapide du rendement pour
des e´nergies proches de l’e´nergie d’ionisation et le fait que le rendement reste constant pour des
e´nergies supe´rieures. Bakes et Tielens (1994) ont de´termine´ les valeurs de Y∞ et fy qui permettent
de reproduire les mesures expe´rimentales faites sur le corone`ne (Verstraete et al. 1990) : soit Y∞ =
0.14 et fy = 11. On obtient ainsi τ−1pe = 1.6 × 10−8 s−1 pour NC = 50 dans le cas du milieu neutre et
froid.
Le taux d’e´mission de photoe´lectrons e´tant maintenant connu, il reste a` calculer la variation
du moment angulaire induite par l’arrachage d’un e´lectron. Le moment applique´ au grain quand
l’e´lectron quitte la surface est : ∆J = (2π/h) ||−→r ∧ −→pe|| ou` −→r est la distance entre l’axe d’inertie et
le point de la surface d’ou` part l’e´lectron et −→pe est sa quantite´ de mouvement. On montre que pour
un disque, la valeur moyenne de r est 2a/3π avec a le rayon du disque. Par ailleurs, pe =
√
2meEe
ou` me est la masse de l’e´lectron et Ee son e´nergie cine´tique. La fonction de partition de l’e´nergie
cine´tique des photoe´lectrons g(N C , IPZ), de´finie comme la fraction d’e´nergie du photon incident
convertie en e´nergie cine´tique du photoe´lectron, est donne´e par Bakes et Tielens (1994) :
g(NC , IPZ) = 12
(
hν − IPZ
hν
)
(5.48)
Bakes et Tielens (1994) remarquent que cette valeur reste incertaine malgre´ quelques mesures
expe´rimentales la confortant. On peut donc maintenant exprimer l’e´nergie moyenne des e´lectrons
e´jecte´s :
〈Ee〉 = 12
∫ νmax
IPZ
(hν) × Y(Zg,NC , ν)σabs g(NC , IPZ) νIνν dν∫ νmax
IPZ
Y(Zg,NC , ν)σabs g(NC , IPZ) νIνν dν
(5.49)
Soit 〈Ee〉 ∼ 2 eV pour NC = 50 dans le cas ou` le grain est soumis a` l’ISRF (Mathis et al. 1983). En
supposant que les e´lectrons sont e´jecte´s dans des directions suivant une loi en cosinus (Eq. 5.40),
on obtient finalement pour le taux de variation du moment angulaire :
(τ−1∆J)pe = τ−1pe × 0.15
√
NC
50
√
Ee−
1 eV
(en s−1) (5.50)
5.3 Moment angulaire le plus probable J0
La contribution de tous les processus participant a` l’excitation rotationnelle des PAH interstel-
laires est maintenant connue. Il est donc possible de re´soudre l’Eq. 5.7 pour de´terminer le mo-
ment angulaire le plus probable J0. Dans la suite, les variations de J0 en fonction des diﬀe´rents
parame`tres qui peuvent l’influencer sont de´crites : le milieu dans lequel sont plonge´s les grains
(densite´ et tempe´rature du gaz), la forme de la section eﬃcace d’absorption, l’intensite´ et la forme
spectrale du champ de rayonnement incident. Les environnements interstellaires et le champ de
rayonnement sont de´finis dans le chapitre 1 (Tab. 1.1 et Fig. 1.4).
10Dans le cas des gros grains, qu’on ne peut plus conside´rer plans, le photoe´lectron peut perdre toute son e´nergie
par collisions avec les atomes de carbone avant d’atteindre la surface.
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5.3.1 Influence de l’environnement
La Fig. 5.3 montre le moment angulaire le plus probable J0 en fonction de la taille des PAH dans
le cas du milieu diﬀus (CNM, WNM et WIM), de la Barre d’Orion et des nuages mole´culaires. On
constate que J0 augmente avec la taille des PAH dans tous les environnements conside´re´s. En eﬀet,
la section eﬃcace augmentant avec la taille, le nombre d’e´ve´nements dans la marche au hasard
augmente e´galement. Pour le milieu diﬀus, les cas du CNM, du WNM et du WIM donnent des
re´sultats tre`s proches. A champ de rayonnement constant (G0 = 1), une variation de la densite´ n’a
que peu d’influence sur J0 (nH = 0.1 a` 30 cm−3). Par ailleurs, dans les cas de la Barre d’Orion et des
nuages mole´culaires, ou` la densite´ et/ou l’intensite´ du champ de rayonnement sont beaucoup plus
importantes, le moment angulaire est plus e´leve´ que pour le milieu diﬀus. Cela illustre a` nouveau
l’augmentation du nombre d’e´ve´nements dans la marche au hasard.
D’autre part, la Fig. 5.4 pre´sente |τ−1∆J|i a` J = J0 en fonction de NC , pour tous les processus
discute´s pre´ce´demment. Dans tous les cas, les e´missions rotationnelle et IR sont des processus ra-
lentisseurs tre`s eﬃcaces pour atteindre l’e´quilibre. La contrepartie excitatrice est domine´e soit par
les collisions, soit par l’eﬀet photoe´lectrique. Cette pre´ponde´rance est fonction de l’environnement
et de la taille des grains.
Un des buts de la re´alisation de ce nouveau mode`le de rotation des PAH e´tait de comprendre les
diﬀe´rences entre les re´sultats de Rouan et al. (1992) et de Draine et Lazarian (1998b). Nos re´sultats
montrent que les processus radiatifs (rotation et IR) et les interactions avec le gaz sont d’importance
comparable. Il semble donc que Rouan et al. (1992) aient sous- estime´ l’influence de ces dernie`res.
En outre, un des processus de freinage dominant est ici l’e´mission rotationnelle qui est un terme
strictement proportionnel au moment dipolaire e´lectrique au carre´. La valeur de J0 n’est donc pas
inde´pendante de µ. Diminuer µ revient a` augmenter la valeur de J0 et le processus dominant pour
le ralentissement est alors l’e´mission IR. Il semble donc qu’on ne puisse pas apporter de re´ponse
de´finitive pour lever la contradiction entre les re´sultats de Rouan et al. (1992) et Draine et Lazarian
(1998b). Le freinage est assure´ par l’e´mission IR dans le cas ou` le moment dipolaire est faible et/ou
dans le cas ou` G0 est grand. Il est assure´ en grande partie par l’e´mission rotationnelle autrement.
5.3.2 Influence de la section eﬃcace d’absorption
Les observations dans l’IR des PAH interstellaires montrent qu’ils peuvent eˆtre pre´sents sous
forme neutre ou ionise´e. Les sections eﬃcaces d’absorption de ces deux types d’espe`ces e´tant tre`s
diﬀe´rentes, les variations de J0 en fonction de NC dans les deux cas sont repre´sente´s sur la Fig. 5.5.
Les parame`tres du gaz sont ceux du CNM. On constate que les valeurs de J0 sont tre`s peu aﬀecte´es
par l’e´tat d’ionisation de la mole´cule. La diﬀe´rence est infe´rieure a` 1% quelle que soit la taille
conside´re´e. Cette figure montre e´galement l’influence de la position du premier mode vibrationnel
sur J 0. Les diﬀe´rences sont ne´gligeables pour NC < 100 et restent infe´rieures a` 10% pour les tailles
supe´rieures. Par ailleurs, la position des deux autres modes de vibration dans l’IR lointain n’a pas
d’eﬀet sur les valeurs de J 0 quelle que soit la taille conside´re´e (dans la mesure ou` ceux-ci restent
positionne´s dans les groupes d’e´nergie de´finis au §3.2.2).
Les profils de Lorentz que nous utilisons pour les bandes vibrationnelles varient en λ −2 a` grande
longueur d’onde. Le moment angulaire le plus probable doit donc de´pendre de la forme du profil de
bande adopte´e pour la section eﬃcace d’absorption. Pour tester cette influence, nous avons calcule´
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Figure 5.3 - Moment angulaire le plus probable J0 en fonction de la taille des PAH. En
haut : les losanges repre´sentent le cas du CNM, les disques celui du WNM et les triangles
celui du WIM. Au milieu : les losanges repre´sentent le cas des nuages mole´culaires. En
bas : les losanges repre´sentent le cas de la Barre d’Orion.
le moment angulaire le plus probable J 0 en prenant comme profil de bande (voir Eq. 3.1) :
E0
E
D(E, E0,∆E) = E0E ∆E
2
(E2 − E20)2 + (E∆E)2
(5.51)
ce qui donne une variation en λ −1 a` grande longueur d’onde. Les valeurs de J0 correspondantes
sont repre´sente´es par la courbe bleue sur la Fig. 5.5. On constate que pour NC < 100, il n’y a
aucune diﬀe´rence entre les deux mode`les et que pour les tailles supe´rieures la variation ne de´passe
pas 6%. Le choix du profil des bandes d’e´mission IR n’est donc pas critique pour la de´termination
de J0.
5.3.3 Influence du champ de rayonnement incident
On examine dans cette partie l’influence de l’intensite´ et de la couleur du champ de rayonne-
ment sur le moment angulaire des PAH. On a vu au chapitre 1 que modifier le champ de rayonne-
ment modifie les parame`tres du gaz (nH, Tgaz, ne). Les valeurs utilise´es pour ces parame`tres dans la
suite de ce paragraphe sont celles calcule´es a` l’e´quilibre thermique dans le §1.7.
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Figure 5.4 - Valeurs absolues du taux de changement du moment angulaire (a` J = J0)
pour tous les processus en fonction de NC . La courbe bleue montre la contribution de
l’e´mission rotationnelle, les cercles et les triangles rouges le freinage et l’excitation par
l’e´mission IR respectivement, la courbe orange repre´sente la contribution de la formation
de H2, la courbe noire l’excitation par collisions et entraıˆnement par le plasma, la courbe
verte l’excitation par collisions et entraıˆnement par le plasma.
Figure 5.5 - Influence de la section eﬃcace IR des PAH dans le cas du CNM : le cas des
PAH cations est repre´sente´ par la courbe en trait plein et celui des neutres par les tirets.
Les cas extreˆmes pour la position du premier mode vibrationnel 1596/NC et 2970/NC cm−1
sont repre´sente´s par la courbe en pointille´s et la courbe en tirets-pointille´s respectivement
(Fig. 3.2). La courbe bleue repre´sente le cas ou` l’on a remplace´ le profil de Lorentz des
bandes par des profils de Lorentz divise´s par ν.
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♣ Influence de l’intensite´ du champ de rayonnement
On examine ici l’influence de l’intensite´ du champ de rayonnement incident sur l’excitation
rotationnelle des PAH. Le champ utilise´ est un corps noir de tempe´rature eﬀective e´gale a` 22 000
K qui a e´te´ normalise´ de telle sorte que G0 varie de 10−2 a` 105 (inte´grale du corps noir de 5 a`
13.6 eV, avec G0 = 1 pour l’ISRF). La couleur du champ de rayonnement est conserve´e alors que
l’e´nergie absorbe´e est proportionnelle a` G 0. Ce calcul a e´te´ exe´cute´ pour trois densite´s diﬀe´rentes :
n H = 0.1, 30 et 300 cm−3. La Fig. 5.6 montre les valeurs de J0 en fonction de G0. Quand nH
est faible, les interactions avec le gaz sont domine´es par l’e´mission IR pour la construction du
moment angulaire. Or quand G0 augmente, le temps caracte´ristique entre deux absorptions de
photons diminue et la relaxation du PAH est interrompue. Il a alors une e´nergie interne plus grande
et les taux d’e´mission IR augmentent car le pic de la distribution d’e´nergie interne se de´place vers le
premier mode vibrationnel. Le nombre de pas dans la marche au hasard augmentant, J 0 augmente.
On remarque e´galement que plus le PAH est grand, plus J0 augmente rapidement. L’e´nergie du
premier mode vibrationnel diminue avec la taille et ne´cessite donc des valeurs de G0 plus faibles
pour eˆtre excite´. Par ailleurs, quand la densite´ augmente, on constate que l’e´mission IR ne devient
un processus influent que pour de grandes valeurs de G0. Pour G0  10 − 100, cette valeur seuil
de´pendant de NC et de nH, la valeur de J0 est a` peu pre`s constante. Au-dela` de ce seuil, J0 augmente
avec G0. Les conse´quences de ce comportement de J0 avec G0 sur le spectre de rotation re´sultant
seront de´crites au §5.6.
♣ Influence de la couleur du champ de rayonnement
La Fig. 5.7 montre l’influence de la couleur du champ de rayonnement sur les valeurs de J 0.
Le champ de rayonnement est compose´ du CMB et d’un corps noir de tempe´rature Te f f comprise
entre 5 000 et 50 000 K. L’intensite´ de ce corps noir est normalise´e de telle sorte qu’il corresponde
a` G0 = 1. La puissance absorbe´e dans le domaine UV/visible est donc conserve´e quelle que soit
Te f f alors que la couleur change, c’est-a`-dire l’e´nergie moyenne du photon absorbe´. Pour un PAH
avec 50 atomes de carbone, elle passe de 2.4 eV a` 5 000 K a` 8.4 eV a` 50 000 K, contre 3.16 eV
dans le cas de l’ISRF. On constate sur la Fig. 5.7 que pour Te f f ≥ 10 000 K, J0 est a` peu pre`s
constant. Le moment angulaire est plus e´leve´ pour les tempe´ratures infe´rieures car la contribution
de l’e´mission IR au freinage est trop faible. Pour les tempe´ratures plus e´leve´es, J0 ne varie pas.
En eﬀet, la Fig. 3.7 montre que lorsque l’e´nergie moyenne du photon absorbe´ augmente mais que
G0 reste constant, l’importance de la queue de distribution de l’e´nergie interne est accentue´e mais
reste cependant mineure par rapport au pic de la distribution. De plus, l’e´nergie du pic n’est pas
modifie´e. Augmenter Te f f a` G0 constant change donc peu la contribution de l’e´mission IR. Par
ailleurs, comme G0 reste e´gal a` 1, la contribution des interactions avec le gaz n’augmente pas de
manie`re significative avec Te f f et J0 ne varie pas.
5.3.4 Influence de la densite´ du gaz nH
La Fig. 5.8 montre l’influence de la densite´ du gaz sur le moment angulaire le plus probable.
Le champ de rayonnement est un corps noir a` 22 000 K avec G0 = 1. On conside`re que le gaz
est a` l’e´quilibre thermique. Les parame`tres du gaz sont donne´s au §1.7. On constate que pour
0.1  n H  30 cm−3 la valeur de J0 est a` peu pre`s constante. Pour les environnements plus denses,
J0 augmente avec nH. Ce comportement pour les milieux les plus denses s’explique aise´ment. En
eﬀet, les taux de changement du moment angulaire produits par les interactions avec le gaz sont
directement proportionnels a` n H et dominent l’excitation. En revanche, pour les milieux moins
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Figure 5.6 - Moment angulaire le plus probable J0 en fonction de l’intensite´ du champ
de rayonnement G0. Le champ de rayonnement est un corps noir a` 22 000 K. Sur chaque
figure, les trois courbes repre´sentent les re´sultats pour NC = 20, 30 et 40 de bas en haut.
La figure en haut a` gauche a e´te´ obtenue pour nH = 0.1 cm−3, celle en haut a` droite pour
nH = 30 cm−3 et celle du bas pour nH = 300 cm−3. Les autres parame`tres du gaz ont e´te´
obtenus en se plac¸ant a` l’e´quilibre thermique.
denses, l’excitation rotationnelle est domine´e par l’e´mission IR et le freinage par l’e´mission ro-
tationnelle. Ces deux contributions ne de´pendent pas directement de la densite´ (voir Eq. 5.11 &
5.16). La valeur de J0 n’est donc pas modifie´e tant que la densite´ n’est pas suﬃsante pour que les
interactions avec le gaz prennent le pas sur les processus radiatifs. Ceci est ve´rifie´ pour n H  30
cm−3 dans le cas ou` NC  30.
5.3.5 Influence du moment dipolaire e´lectrique µ
La Fig. 5.9 montre l’influence du moment dipolaire e´lectrique des grains sur leur moment angu-
laire J0. Les re´sultats sont pre´sente´s dans le cas du CNM de´fini dans la Tab. 1.1. Le parame`tre que
nous faisons varier est la constante m a` laquelle le moment dipolaire intrinse`que est proportionnel.
On constate que pour toutes les tailles, le moment angulaire diminue quand m augmente. En eﬀet,
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Figure 5.7 - Moment angulaire le plus probable J0 en fonction de la tempe´rature eﬀective
du champ de rayonnement Te f f pour nH = 30 cm−3. Le champ de rayonnement est un corps
noir de tempe´rature Te f f dont l’intensite´ a e´te´ normalise´e pour eˆtre telle que G0 = 1 dans
tous les cas. Les parame`tres du gaz ont e´te´ obtenus en se plac¸ant a` l’e´quilibre thermique
avec le logiciel CLOUDY (Ferland et al. 1998). A ce corps noir, on a ajoute´ le CMB. Les
re´sultats sont pre´sente´s pour trois tailles : NC = 20, 30 et 40 de bas en haut.
le freinage par e´mission de photons purement rotationnels est proportionnel a` µ 2 ∼ µ2i ∝ m2. Plus
m augmente, plus le freinage est eﬃcace.
5.4 Distribution du moment angulaire n(J)
La connaissance du moment angulaire le plus probable permet d’estimer la distribution du
moment angulaire n(J,NC). Dans la mesure ou` la variation du moment angulaire ∆J est toujours
tre`s infe´rieure au moment angulaire total le plus probable J0, on peut conside´rer que la distribution
des niveaux de populations des valeurs de J suit la loi “thermique” :
∆J  J0 ⇒ n(J) = n0 J 2 exp(−J 2/J 20 ) (5.52)
avec n0 =
[∫ ∞
0
J 2 exp (−J 2/J 20 )
]−1
qui de´crit bien l’action de l’e´mission IR11 (Rouan et al. 1992; Mulas 1998) et des interactions
gaz-grains (Draine et Lazarian 1998b).
11En re´alite´, Rouan et al. (1992) trouvent une distribution pseudo-thermique de la forme suivante : n(J) ∝ (2J +
1)2exp(−AJ(J + 1)). Cette distribution diﬀe`re tre`s peu de la relation 5.52 pour les valeurs de J qui nous inte´ressent.
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Figure 5.8 - Moment angulaire le plus probable J0 en fonction de la densite´ d’hydroge`ne
nH du milieu dans lequel les grains sont plonge´s. Le champ de rayonnement est un corps
noir a` 22 000 K avec G0 = 1 auquel on a ajoute´ le CMB. Les parame`tres du gaz ont e´te´
obtenus en se plac¸ant a` l’e´quilibre thermique avec le logiciel CLOUDY (Ferland et al.
1998). Les re´sultats sont pre´sente´s pour trois tailles de PAH : NC = 20, 30 et 40 de bas en
haut.
Figure 5.9 - Moment angulaire le plus probable J0 en fonction du moment dipolaire
e´lectrique µ(NC) des grains. Les calculs ont e´te´ fait dans le cas du CNM. Les re´sultats
sont pre´sente´s pour trois tailles de PAH : NC = 20, 30 et 40 de bas en haut.
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Figure 5.10 - Tempe´rature rotationnelle pour des PAH cations en fonction de leur taille,
pour trois environnements diﬀe´rents : le CNM (trait plein noir), le WNM (tirets gris), le
WIM (trait plein gris), les nuages mole´culaires (pointille´s noirs) et la Barre d’Orion (tirets
noirs).
5.5 Tempe´rature rotationnelle
La tempe´rature rotationnelle TJ est de´finie a` partir du nombre rotationnel le plus probable J0 et
de la distribution du moment angulaire n(J). On obtient alors :
TJ (K) =
B J 20
k
= 10 × N−2C J20 (5.53)
La Fig. 5.10 pre´sente la tempe´rature rotationnelle en fonction de la taille des PAH pour diﬀe´rents
environnements interstellaires. On constate que T J est subthermique dans le cas du milieu diﬀus
(CNM, WNM et WIM) alors qu’elle est suprathermique pour les nuages mole´culaires et la Barre
d’Orion. Ces re´sultats sont en accord avec les re´sultats de Rouan et al. (1997). Ils montrent que
dans le Rectangle Rouge la tempe´rature rotationnelle des PAH est suprathermique avec TJ ∼ 100
K pour NC = 40, et qu’elle est infrathermique dans le cas du milieu diﬀus et d’une ne´buleuse par
re´flexion.
5.6 Emission rotationnelle re´sultante
♣ De´termination de la puissance e´mise
La puissance e´mise par un PAH contenant NC atomes de carbone qui passe d’un niveau J a` un
niveau J − 1 est :
P(J) = AJ→J−1 × 2BJ (5.54)
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Figure 5.11 - Spectre de rotation pour une distribution de tailles de PAH avec α = 3.5
(Mathis et al. 1977) et NC = 30−216, pour une densite´ de colonne d’hydroge`ne NH = 1021
cm−2 et une abondance du carbone dans les PAH [C/H] = 4.3 × 10−5. La courbe en trait
plein montre le cas du CNM, les tirets-pointille´s celui du WIM, les tirets- triple pointille´s
celui du WIM, les pointille´s le cas des nuages mole´culaires et les tirets le cas de la Barre
d’Orion.
avec AJ→J−1 le taux d’e´mission spontane´e (Eq. 5.13) et 2BJ = hν l’e´nergie de la transition (∆K = 0
pour les transitions rotationnelles). On de´finit la distribution de tailles des PAH n PAH(NC)dNC
comme le nombre de PAH par proton du milieu interstellaire ayant un nombre d’atomes de carbone
compris entre NC et NC + dNC .Pour la distribution du moment angulaire n(NC , J) on peut alors
e´crire :
P(hν) = NH
4π
∫ Nmax
Nmin
AJ→J−1 n(NC , J) 2BJ2Bc nPAH(NC) dNC (5.55)
Dans la mesure ou` nous sommes inte´resse´s par le spectre en bande large, la largeur de bande a e´te´
pose´e e´gale a` 2Bc : ∆ν = 2Bc est la bande passante du photon e´mis en Hz.
♣ Variations en fonction du milieu conside´re´ et de la distribution de tailles
La Fig. 5.11 montre l’influence de l’environnement interstellaire dans lequel les PAH sont
plonge´s sur le spectre de rotation et la Fig. 5.12 celle de la distribution de tailles. On prend comme
distribution de tailles une loi de puissance en n(a) ∝ a−α ou n(NC) ∝ N−βC avec β = (α + 1)/2.
Augmenter la valeur de α revient donc a` augmenter la fraction de petits PAH (NC  70). On passe
de ∼30% a` ∼90% de petits PAH quand α passe de 0 a` 6 avec NC = 30 − 216. L’intensite´ varie
d’un facteur 5 alors que le pic est de´cale´ vers le rouge d’environ 9 GHz. La valeur choisie pour
la plus petite taille de PAH trouvera sa justification au chapitre 7. La Fig. 5.12 montre e´galement
un spectre de rotation obtenu avec une distribution de tailles de type log-normale, similaire a` celle
utilise´e par Draine et Lazarian (1998b) :
nPAH(NC) ∝ N−1C exp
⎡⎢⎢⎢⎢⎣−12
(
ln(NC/N0)
σ
)2⎤⎥⎥⎥⎥⎦ (5.56)
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Figure 5.12 - Spectre de rotation pour une distribution de tailles des PAH n(a) ∝ a−α et
NC = 30 − 216. La courbe en trait plein montre le cas classique α = 3.5 (Mathis et al.
1977), les pointille´s le cas α = 0 (autant de gros PAH que de petits PAH avec une taille
moyenne de 123 atomes de carbone) et les tirets le cas α = 6 (une majorite´ de petits PAH
avec une taille moyenne de 38 atomes de carbone). La courbe bleue montre un spectre
obtenu avec une distribution de tailles de type log-normale centre´e en NC = 44.
ou` N0 = 44 et σ = 0.4. Le spectre de rotation pique dans la meˆme gamme de fre´quences que
pour α = 3.5 et 6 dont les tailles moyennes sont de 48 et 38 atomes de carbone respectivement. La
fre´quence au maximum est le´ge`rement supe´rieure au cas MRN car la loi log-normale est centre´e
sur la taille N0 et de´favorise ainsi les PAH plus grands.
♣ Variations en fonction de G0 et de Te f f
La Fig. 5.13 montre l’influence de G0 sur la position et l’intensite´ du spectre de rotation. On a
vu au §5.3.3 que J0 varie peu pour G0  10− 100 si la densite´ du gaz est suﬃsamment importante.
Nous examinons ici les conse´quences de ce constat sur le spectre de rotation et cela dans quelques
bandes d’instruments utiles pour l’observation de l’e´mission anormale :
- WMAP : cet instrument est pre´sente´ au §6.2.1, nous utilisons ici la bande K a` 23 GHz.
- GBT (Green Bank Telescope) : le GBT est situe´ dans le comte´ de Pocahontas en Virginie Oc-
cidentale, c’est le plus grand radio-te´lescope entie`rement orientable. Il posse`de un diame`tre
de 100 m environ et sa conception lui permet de voir tout le ciel au-dessus de 5 ◦d’e´le´vation.
Le domaine de fre´quences disponible s’e´tend de 290 MHz a` 49 GHz. Nous utilisons ici la
bande Ku a` 13.7 GHz. Ce test est illustratif pour comprendre le comportement du spectre
rotationnel a` basse fre´quence, car de telles observations sont diﬃciles. La sensibilite´ du GBT
est en eﬀet insuﬃsante pour mesurer l’e´mission e´tendue a` basse fre´quence.
- Planck-LFI (Low Frequency Instrument) : LFI est l’instrument basse fre´quence embarque´
sur le satellite Planck. Il est conc¸u pour couvrir la gamme de fre´quences 30-70 GHz avec une
re´solution angulaire de 33 a` 10 arcmin. Nous utilisons ici les bandes a` 30, 44 et 70 GHz de
LFI et la bande a` 100 GHz de Planck-HFI (High Frequency Instrument).
On constate sur la Fig. 5.13 que la position du pic du spectre de rotation varie relativement peu
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pour les re´gions de forte densite´ (nH ≥ 30 cm−3) pour 0.01 ≤ G0 ≤ 10. En revanche, dans le
cas d’un champ de rayonnement plus intense ou d’une re´gion moins dense, cette position peut
varier grandement. Par ailleurs, on peut noter que la puissance e´mise dans les bandes12 a` basse
fre´quence (GBT et WMAP) est relativement constante pour 0.01 ≤ G0 ≤ 10. Le spectre d’e´mission
rotationnelle devrait donc eˆtre peu variable dans le cas du milieu diﬀus (CNM, WNM, WIM). Pour
10 ≤ G0 ≤ 105, la puissance e´mise dans les bandes est constante pour ν ≥ 23 GHz quelle que soit
la densite´ du milieu conside´re´.
La Fig. 5.14 pre´sente la position du pic d’e´mission rotationnelle et l’intensite´ dans les bandes
que nous venons de de´crire en fonction de la couleur du champ de rayonnement. On constate que
pour Te f f ≥ 10 000 K la position et l’intensite´ du spectre sont conserve´es et cela pour toutes les
bandes.
♣ Variations en fonction de nH
La Fig. 5.15 montre l’influence de nH sur la position et l’intensite´ du spectre de rotation dans
les meˆmes bandes que celles de´crites pre´ce´demment. On a vu au §5.3.4 que J0 varie peu pour 0.1
 n H  30 cm−3. On peut constater que la position du pic d’e´mission rotationnelle est assez stable
pour la meˆme gamme de densite´s. Il se de´place vers les plus hautes fre´quences pour les densite´s
plus importantes. Par ailleurs, l’intensite´ varie relativement peu dans les bandes a` basse fre´quence
pour 0.1  n H  30 cm−3.
L’e´tude des variations du spectre de rotation en fonction de G0 et de nH nous montre donc
que l’e´mission rotationnelle n’est proportionnelle a` aucune de ces deux quantite´s. Elle est assez
peu sensible pour nH  30 cm−3 et 0.01  G0  10 a` 23 GHz. G0 et nH influencent cependant
dans certains cas sa fre´quence et son intensite´. Ceci sera une information a` retenir avant d’essayer
d’interpre´ter les observations de l’e´mission anormale.
♣ Variations en fonction de µ
La Fig. 5.16 montre l’influence du moment dipolaire e´lectrique sur l’intensite´ et la position du
spectre rotationnel dans les meˆmes bandes que celles de´crites pre´ce´demment. On a vu au §5.3.5
que le moment angulaire diminue quand µ augmente. Ce re´sultat se re´percute sur le spectre de la
manie`re suivante :
- le pic d’e´mission est de´cale´ vers les basses fre´quences quand µ augmente. Le freinage e´tant
de plus en plus eﬃcace, les grains tournent moins vite. En multipliant m par un facteur 5, le
maximum d’e´mission est de´cale´ de 15 GHz.
- l’e´missivite´ dans les bandes a` haute fre´quence diminue, alors qu’elle augmente dans les
bandes a` basse fre´quence. La diminution reste cependant mode´re´e dans la plupart de ces
bandes car l’e´missivite´ des grains est proportionnelle a` µ 2.
12On repre´sente ici l’intensite´ inte´gre´e dans les bandes instrumentales conside´re´es qui ont des largeurs finies. Si on
appelle fν la fonction de transmission dans une bande donne´e en fonction de la fre´quence, l’intensite´ inte´gre´e dans
cette bande est :
∫
P(hν) fνdν∫
fνdν
avec P(hν) de´finie par l′Eq. 5.55 (5.57)
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Figure 5.13 - Ces re´sultats ont e´te´ obtenus a` partir des mode`les de´crits au §5.3.3 pour une
distribution de tailles MRN avec NC = 30 − 216 et pour trois densite´s nH = 0.1, 30, 300
cm−3 de haut en bas. A gauche : e´missivite´ inte´gre´e en fonction de G0 dans la bande
WMAP a` 23 GHz (e´toiles rouges), dans la bande GBT a` 13.7 GHz (croix oranges), dans les
bandes LFI a` 30, 44, 70 et 100 GHz (triangles, disques, carre´s et losanges respectivement).
A droite : position du pic d’e´mission rotationnelle en fonction de G0. Les zones hachure´es
montrent la position et la largeur des bandes cite´es pre´ce´demment.
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Figure 5.14 - Ces re´sultats ont e´te´ obtenus a` partir des mode`les de´crits au §5.3.3 pour une
distribution de tailles MRN avec NC = 30 − 216 et nH = 30 cm−3. A gauche : e´missivite´
inte´gre´e en fonction de Te f f . A droite : position du pic d’e´mission rotationnelle en fonction
de Te f f . La le´gende est la meˆme que pour Fig. 5.13.
Figure 5.15 - Ces re´sultats ont e´te´ obtenus a` partir des mode`les de´crits au §5.3.4 pour une
distribution de tailles MRN avec NC = 30 − 216 et pour G0 = 1. A gauche : e´missivite´
inte´gre´e en fonction de nH dans la bande WMAP a` 23 GHz (e´toiles rouges), dans la bande
GBT a` 13.7 GHz (croix oranges), dans les bandes LFI a` 30, 44, 70 et 100 GHz (triangles,
disques, carre´s et losanges respectivement). A droite : position du pic d’e´mission rotation-
nelle en fonction de nH. Les zones hachure´es montrent la position et la largeur des bandes
cite´es pre´ce´demment.
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Figure 5.16 - Ces re´sultats ont e´te´ obtenus a` partir des mode`les de´crits au §5.3.5 pour une
distribution de tailles MRN avec NC = 30 − 216 et pour G0 = 1. A gauche : e´missivite´
inte´gre´e en fonction de m dans la bande WMAP a` 23 GHz (e´toiles rouges), dans la bande
GBT a` 13.7 GHz (croix oranges), dans les bandes LFI a` 30, 44, 70 et 100 GHz (triangles,
disques, carre´s et losanges respectivement). A droite : position du pic d’e´mission rotation-
nelle en fonction de m. Les zones hachure´es montrent la position et la largeur des bandes
cite´es pre´ce´demment.
5.7 Comparaison avec les mode`les pre´ce´dents
La partie innovante de notre mode`le de rotation est le traitement de´taille´ de l’e´mission rovi-
brationnelle IR. Nous faisons donc ici la comparaison de nos taux de changement de J avec ceux
de Rouan et al. (1992) et ceux de Draine et Lazarian (1998b). Pour les premiers, nous utilisons
directement le taux fourni dans Rouan et al. (1997) :
(τ−1∆J)Rouan = W+ −W− = −7.4 × 10−8
[
J
270
(NC
78
)−1/3
− 405
J
(NC
78
)4/3]
(en s−1) (5.58)
Pour les seconds, en utilisant les facteurs de conversion donne´s au §5.2, on obtient pour un PAH
plan avec NC = 50 :
(τ−1∆J)DL98 = W+ −W− = 1.2 × 10
−5
J
− 1.75 × 10−10 J (en s−1) (5.59)
La Fig. 5.17 pre´sente la comparaison de ces deux taux avec le noˆtre pour un PAH plan de 50
atomes de carbone. Les taux pour ces trois mode`les ont des valeurs comparables. Cependant, on
peut constater que le passage par ze´ro, c’est-a`-dire W+ − W− = 0, est re´alise´ pour des valeurs
de J diﬀe´rentes. En eﬀet, pour Draine et Lazarian (1998b), ce passage a lieu pour J ∼ 260, pour
Rouan et al. (1992) pour J ∼ 225 et pour notre mode`le pour J ∼ 180. Lorsqu’on modifie le mode`le
de´crit dans ce chapitre pour conside´rer un unique mode vibrationnel, on constate que dans le cas de
Draine et Lazarian (1998b) le taux de changement est domine´ par un mode eﬀectif a` 15 µm, dans
le cas de Rouan et al. (1992) a` 20 µm et dans notre cas a` 31 µm. Nos re´sultats montrent donc la
pre´dominance des modes a` basse e´nergie pour la rotation. Ce re´sultat est illustre´ par la Fig. 5.17La
diﬀe´rence entre nos re´sultats et les re´sultats de Draine et Lazarian (1998b) provient de :
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Figure 5.17 - En haut a` gauche : comparaison de la contribution de l’e´mission rovibra-
tionnelle IR de notre mode`le |(τ−1∆J)IR| = |W+ − W−| (courbe en trait plein noir) aux
mode`les de Rouan et al. (1992) (tirets) et Draine et Lazarian (1998b) (pointille´s) dans
le cas du CNM avec NC = 50. En haut a` droite : (W+ + W− + W0) × hν0 en fonction
de la longueur d’onde des 18 modes vibrationnels. Cette quantite´ est proportionnelle a`
l’e´missivite´ IR des PAH et on peut constater qu’on retrouve le re´sultat de la Fig. 3.12 ou`
l’on montrait que l’e´missivite´ des PAH est domine´e par les modes dans l’IR moyen. En
bas a` gauche : taux de changement du moment angulaire en fonction de J pour les 18
modes vibrationnels. Les regroupements de bandes sont les meˆmes que dans la Fig. 3.13.
En bas a` droite : les cercles repre´sentent W−, les triangles W+ et les croix W0 pour les 18
modes vibrationnels en fonction de leur longueur d’onde.
a) La section eﬃcace d’absorption σabs : nous utilisons un spectre de modes et pas un continuum.
Draine et Lazarian (1998b) ont utilise´ la section eﬃcace du graphite soit une loi de puissance
en ν 2. Cela favorise les e´tats a` haute e´nergie interne face aux e´tats a` plus basse e´nergie.
b) La capacite´ calorifique C(T ) : en utilisant notre spectre de modes et en supposant que ceux-ci
sont harmoniques, on trouve que la capacite´ calorifique des PAH est plus grande que celle du
graphite pour T < 100 K et a` peu pre`s e´gale a` elle a` plus haute tempe´rature (Fig. 3.5). Or si on
appelle P(T ) la puissance e´mise par un PAH de tempe´rature T , la conservation de l’e´nergie au
cours d’une fluctuation de tempe´rature donne : C(T )dT = −P(T )dt. Une capacite´ calorifique
plus grande a` basse tempe´rature augmente donc la contribution des modes a` basse e´nergie qui
sont ceux qui dominent (τ−1∆J)IR.
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Enfin, le fait que des modes avec des forces d’oscillateur faibles puissent dominer les variations
de J s’explique graˆce aux termes ν±,0(ν0, J,K). En eﬀet, quand l’e´nergie du mode est grande, les
termes en J et en K sont ne´gligeables et les taux W±,0 sont quasiment e´gaux. En revanche, quand
l’e´nergie du mode est faible, ces termes ne sont plus ne´gligeables et la diﬀe´rence entre les trois
taux peut devenir importante. Les modes a` 30 et 74 µm peuvent donc dominer (τ−1∆J)IR (voir Fig.
5.17).
5.8 Conclusions
Nous avons de´veloppe´ un mode`le de rotation des PAH interstellaires avec des proprie´te´s mo-
le´culaires re´alistes. Les interactions avec le gaz et les photons sont prises en compte. Ce mode`le
de´termine la distribution de moment angulaire des mole´cules et nous avons pu en de´duire le spectre
rotationnel des PAH dans diﬀe´rents environnements interstellaires. Nous avons montre´ que les pro-
cessus radiatifs (e´missions rotationnelle et IR) sont non ne´gligeables comparativement aux inter-
actions avec le gaz. Le calcul de´taille´ du taux de variation du moment angulaire par e´mission IR
a permis de mettre en e´vidence la pre´dominance des modes vibrationnels a` basse e´nergie pour la
construction de la distribution n(J). On a e´galement pu montrer que l’e´mission IR est le proces-
sus dominant la de´sexcitation de la rotation dans les milieux peu denses, soumis a` un champ de
rayonnement intense. Dans les milieux moins irradie´s ou plus denses, c’est l’e´mission de photons
rotationnels qui domine le freinage. On notera que tous les re´sultats pre´sente´s dans ce chapitre sont
fonction du moment dipolaire e´lectrique choisi pour la distribution de PAH. Une diminution de µ
entrainerait une augmentation de J0 et un de´calage du spectre rotationnel vers les hautes fre´quences
ainsi qu’une diminution de son intensite´.
Nous avons e´galement pu montrer que l’e´mission rotationnelle n’est proportionnelle ni a` l’in-
tensite´ du champ de rayonnement incident ni a` la densite´ du gaz dans lequel se trouvent les PAH.
Elle est meˆme peu sensible a` nH et G0 pour : nH ≥ 10 et 0.01  G0  10 − 100 dans la bande
K de l’instrument WMAP. Ces re´sultats ont des conse´quences observationnelles fortes qui sont
pre´sente´es et exploite´es dans le chapitre 7.
Enfin, la connaissance du moment angulaire des PAH interstellaires permet de de´duire leur
tempe´rature rotationnelle. Ce re´sultat est e´galement inte´ressant dans la mesure ou` il peut eˆtre
confronte´ aux largeurs des bandes diﬀuses observe´es dans le milieu interstellaire (§2.2). Cela
donne des informations sur la taille de l’e´metteur de cette bande. L’e´largissement de la largeur des
bandes est lie´ a` la rotation des PAH puisque les bandes diﬀuses sont des transitions e´lectroniques
avec une sous-structure de raies de rovibration de la mole´cule. Rouan et al. (1997), Mulas (1998);
Mulas et al. (2003) & Malloci et al. (2003) ont entrepris de faire ce travail dans le cas du Rectangle
Rouge en particulier : il serait inte´ressant de voir les re´sultats que l’on obtient avec notre mode`le
pour ce meˆme objet et d’autres objets du milieu interstellaire. Cette e´tude sera une des utilisations
possibles de notre mode`le de rotation.
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6.1 L’e´mission Galactique
Nous faisons dans cette partie une revue des diﬀe´rents processus d’e´missions Galactiques dans
le domaine micro-onde et submillime´trique. Ils sont connus sont le nom d’avant-plans ou fore-
grounds dans le contexte de l’e´tude du CMB. Cette appellation vient du fait que le domaine de
fre´quences que nous conside´rons ici est le domaine optimal pour la mesure des fluctuations du
fond diﬀus cosmologique. L’e´mission thermique des gros grains, l’e´mission free-free et l’e´mission
synchrotron sont ici brie`vement de´crites ainsi que leur de´pendance spectrale.
6.1.1 Emission thermique des gros grains
L’intensite´ e´mise par un ensemble de grains peut eˆtre exprime´e par :
I(ν) =
∫

(ν)dl (6.1)
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ou` 
(ν) est l’e´missivite´ a` la fre´quence ν et l’inte´grale se fait le long de la ligne de vise´e. Cette
intensite´ peu e´galement eˆtre exprime´e en fonction de la loi de Planck Bν(T ) ou Bλ(T ) et de l’indice
spectral des gros grains β (voir §2.4.1) :
Bν(T ) = 2hν
3
c2
1
exp(hν/kBT ) − 1 en W.m
−2.Hz−1.sr−1 (6.2)
Bλ(T ) = 2hc
2
λ5
1
exp(hc/λkBT ) − 1 en W.m
−2.µm−1.sr−1 (6.3)
avec |dλ| = c
ν2
|dν| et |dν| = c
λ2
|dλ|
et I(ν) ∝ Bν(T ) ν−β (6.4)
Un des moyens de caracte´riser l’intensite´ spe´cifique a` une fre´quence donne´e est de lui donner la
tempe´rature du corps noir ayant la meˆme brillance a` cette fre´quence. C’est la fac¸on habituelle de
repre´senter la brillance des sources en cosmologie. Ainsi, pour toutes les valeurs de I(ν), on de´finit
la tempe´rature de brillance1 TB :
I(ν) = Bν(TB) (6.5)
La tempe´rature de brillance est surtout utilise´e en radioastronomie ou` l’approximation de Rayleigh-
Jeans est ge´ne´ralement applicable :
hν kBT ⇒ I(ν) = 2ν
2
c2
kBTB
soit TB =
c2I(ν)
2ν2k (6.6)
La tempe´rature de brillance n’a de signification que si l’e´quilibre thermodynamique local est
re´alise´. Elle permet cependant d’exprimer la brillance d’une source avec des unite´s tre`s simples.
Cette e´quation est utilise´e dans la suite pour faire la conversion intensite´/tempe´rature de brillance
pour tous les avant-plans dans le domaine radio (free-free et synchrotron). On a alors la relation :
TB ∝ 
(ν)ν−2.
Quand on veut mode´liser l’e´mission de la poussie`re, il faut donc eˆtre capable de de´terminer
l’e´missivite´ et l’intensite´ du flux a` toutes les fre´quences. Or d’apre`s Draine et Lee (1984) l’e´mis-
sivite´ des gros grains, assimile´s a` du graphite, est proportionnelle a` ν2. L’indice spectral de l’e´mis-
sivite´ de´pend de la nature du grain et il y a peu de mesures de laboratoire disponibles. Une mesure
observationnelle peut eˆtre faite a` partir de la distribution spectrale d’e´nergie des gros grains et les
valeurs obtenues pour β sont comprises entre 1 et 2 (Lagache et al. 1999). Les re´gions illumine´es
par l’ISRF de Mathis et al. (1983) pre´sentent une tempe´rature moyenne de 17.5 K pour le corps
noir. Une description de´taille´e de la nature des gros grains et de leur me´canisme d’e´mission est
faite au chapitre 2. Plusieurs missions spatiales ont permis d’observer l’e´mission des gros grains :
IRAS avec une bande a` 100 µm ; COBE-DIRBE avec des bandes a` 100, 140 et 240 µm ; COBE-
FIRAS un spectrophotome`tre dans l’IR lointain de 0.1 a` 10 mm ; WMAP avec une bande a` 94 GHz
(3 mm) ; et enfin Spitzer2 avec une bande a` 160 µm.
1Les radioastronomes ont l’habitude de mesurer l’e´nergie rec¸ue en tempe´rature d’antenne T A. C’est la tempe´rature
a` laquelle serait place´ un corps noir qui entourerait comple`tement l’antenne pour donner le signal observe´. Si l’antenne
e´tait parfaite, une re´gion e´tendue, de brillance uniforme, aurait T A = TB. Cependant les antennes ne sont pas parfaites
et il faut faire intervenir leur rendement (Lequeux 2002).
2Le te´lescope spatial Spitzer a e´te´ lance´ par la NASA en aouˆt 2003. Il couvre une gamme de longueurs d’onde de
3.6 a` 160 µm quasiment inaccessible depuis le sol a` cause de l’atmosphe`re terrestre, opaque au rayonnement IR.
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6.1.2 Emission free-free
♣Me´canisme a` l’origine de l’e´mission free-free
On appelle e´mission free-free (ou Bremsstrahlung) l’e´mission due a` l’acce´le´ration d’une charge
dans le potentiel coulombien d’une autre charge. On estime cette e´mission a` partir d’une approche
classique, dans un cadre relativiste, en apportant ensuite des termes de correction quantique. En
eﬀet, les photons e´mis ont des e´nergies comparables a` celles des particules les ayant e´mise. On fait
la simplification suivante : au cours d’une interaction e´lectron/ion, seul l’e´lectron e´met un photon
free-free. En eﬀet, comme l’acce´le´ration est inversement proportionnelle a` la masse de la particule
et que l’ion est beaucoup plus massif que l’e´lectron, on peut le conside´rer comme statique et donc
n’e´mettant pas. On va donc conside´rer le cas d’un e´lectron qui se de´place dans un champ fixe.
Figure 6.1 - Sche´ma repre´sentant le passage d’un e´lectron de vitesse −→v et de charge −e au
voisinage d’une particule de charge Ze, avec le parame`tre d’impact b.
a) Pour un ensemble d’e´lectrons ayant une seule vitesse
Conside´rons dans un premier temps le cas d’un e´lectron unique. Pour de´terminer la fonction
de´crivant son e´mission, on suppose que l’e´lectron ne de´vie quasiment pas de sa trajectoire pendant
l’interaction avec le champ cre´e´ par l’ion. Ceci est une bonne approximation si l’e´lectron se de´place
rapidement : la variation de la vitesse −→v est alors principalement perpendiculaire a` la trajectoire
de l’e´lectron et on peut ne´gliger les variations paralle`les a` ce chemin. Si donc on conside`re un
e´lectron de charge −e, ayant une trajectoire rectiligne, qui passe pre`s d’un ion de charge Ze avec le
parame`tre d’impact b, le moment dipolaire associe´ est −→d = −e−→R et −¨→d = −e−˙→v ou` −→v est la vitesse
de l’e´lectron. Dans le cadre de l’approximation dipolaire, on peut e´crire que l’e´nergie e´mise par
unite´ de fre´quence est (Rybicki et Lightman 1979) :
dW
dω =
8πω4
c3
| ˆd(ω)|2 (6.7)
ou` ˆd(ω) est la transforme´e de Fourier du moment dipolaire qu’on peut obtenir en faisant la trans-
forme´e de Fourier de −¨→d = −e−˙→v :
−ω2 ˆd(ω) = − e
2π
∫ ∞
−∞
v˙ eiωtdt (6.8)
L’ion et l’e´lectron ne sont en interaction que pendant un cours intervalle de temps, le “temps de
collision” : τ = b/v. On peut donc simplifier l’e´quation pre´ce´dente :
ˆd(ω)  e
2πω2
∆v si ωτ  1
 0 si ωτ  1 (6.9)
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ou`∆v est le changement de vitesse de l’e´lectron pendant la collision. Avec l’hypothe`se∆−→v = ∆−→v⊥+
∆−→v‖ ∼ ∆−→v⊥, on peut inte´grer la partie perpendiculaire de l’acce´le´ration et en de´duire l’e´mission
d’une interaction e´lectron/ion :
∆v =
Ze2
m
∫ ∞
−∞
bdt
(b2 + v2t2)3/2 =
2Ze2
mbv (6.10)
dW
dω =
8Z2e6
3πc3m2v2b2 si b 
v
ω
= 0 si b  v
ω
(6.11)
On e´tend maintenant ce re´sultat a` une densite´ d’e´lectrons ne, interagissant avec ni ions par unite´ de
volume : le flux d’e´lectrons par unite´ de temps et de surface est donc simplement nev et la surface
e´le´mentaire de collision pour un ion est 2πbdb. L’e´mission totale par unite´ de temps de fre´quence
et de volume est alors :
dW
dω dV dt = 2πvneni
∫ bmax
bmin
dW(b)
dω b db (6.12)
et en substituant l’Eq. 6.10, le re´sultat final apre`s inte´gration est :
dW
dω dV dt =
16πe6
3
√
3c3m2v
neniZ2gf f (v, ω) (6.13)
ou` les parame`tres bmin et bmax sont inclus dans le facteur de Gaunt g f f (v, ω). Ce facteur de´pend de
l’e´nergie de l’interaction et inclut les corrections quantiques ne´cessaires. Les valeurs de g f f sont
tabule´es (Bressaard et Van de Hulst 1962; Karzas et Latter 1961).
b) Pour des e´lectrons ayant une distribution de vitesse thermique
En re´alite´ les e´lectrons n’ont pas une vitesse de de´placement unique. On va donc conside´rer un
ensemble thermique de paires e´lectron/ion en interaction. La probabilite´ dP qu’un e´lectron ait une
vitesse dans l’intervalle d3−→v est :
dP ∝ e−E/kT d3v = exp
(
−mv
2
2kT
)
d3v avec d3v = 4πvdv
∝ v2 exp
(
−mv
2
2kT
)
dv (6.14)
On inte`gre donc l’Eq. 6.13 sur la distribution de vitesses, de vmin a` l’infini. La vitesse vmin corres-
pond a` la vitesse incidente minimale qui permet d’e´mettre un photon d’e´nergie hν : v ≥ vmin =
2hν/m. On obtient donc :
dW
dω dV dt =
∫ ∞
vmin
dW
dω dV dt v
2exp
(
−mv22kT
)
dv∫ ∞
−∞ v
2exp
(
−mv22kT
)
dv
(6.15)
Le re´sultat final pour l’e´missivite´ du free-free est (avec ν = ω/2π) :

(ν) = 6.8 × 10−38Z2neniT−1/2e−hν/kT g f f en erg/s/Hz/cm−3 (6.16)
ou` gf f est moyenne´ sur les vitesses. Aux fre´quences GHz, les fre´quences d’inte´reˆt pour l’e´mission
anormale, on mesure 
(ν) ∝ ν−0.1 (soit un indice spectral de 2.1 en tempe´rature).
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Figure 6.2 - Carte de l’e´mission Hα utilisant les observations de 3 surveys : le Wisconsin
H-Alpha Mapper (WHAM), le Virginia Tech Spectral-Line Survey (VTSS) et la Southern
H-Alpha Sky Survey Atlas (SHASSA). Cette carte composite a e´te´ obtenue par Finkbeiner
(2003), elle est en Rayleighs, avec une re´solution de 6’.
♣ Observation de l’e´mission free-free Galactique
L’e´mission free-free n’e´tant dominante a` aucune fre´quence, elle est un des avant-plans les moins
connus car diﬃcile a` extraire. Comme la raie de Balmer Hα est produite par la recombinaison du
meˆme gaz ionise´ que l’e´mission free-free et que les deux processus de´pendent du produit neni,
on peut utiliser les cartes d’e´mission Hα corrige´es de l’extinction pour la de´terminer. En faisant
quelques hypothe`ses, on peut de´duire une relation entre les e´missions Hα et free-free (Dickinson
et al. 2003) :
T f fb
IHα
∝ ν−2T 0.5e 10290/Te×
[
ln(0.05 ν−1) + 1.5 ln(Te)
]
en K/R avec Te en K et ν en GHz (6.17)
ou` Te est la tempe´rature des e´lectrons. La premie`re incertitude lorsqu’on essaie de pre´dire l’e´mis-
sion free-free vient de l’incertitude sur la tempe´rature des e´lectrons. L’erreur correspondante dans
l’Eq. 6.17 est de 10 %. La seconde source d’erreur provient de l’estimation de l’absorption de
l’e´mission Hα par les nuages de poussie`res. La densite´ de colonne de ces dernie`res, estime´e avec
EB−V , prend en compte toute la poussie`re pre´sente sur la ligne de vise´e et pas seulement les nuages
se trouvant entre l’observateur et le gaz ionise´. Il faut corriger l’absorption d’un facteur fd rendant
compte du me´lange gaz ionise´/poussie`res : pour un me´lange uniforme, fd = 0.5. Dickinson et al.
(2003) estiment que fd ∼ 0.33 sur la plus grande partie du ciel. L’erreur sur la mesure d’absorption
peut donner une incertitude allant jusqu’a` 30 % dans l’Eq. 6.17 dans les re´gions a` haute latitude
Galactique ou` la densite´ de poussie`res est moindre. Par ailleurs, pour |b| < 5 ◦, la confusion sur
les lignes de vise´e est trop grande pour que l’estimation du free-free soit re´ellement fiable. Pour
extraire l’e´mission anormale des donne´es WMAP, l’e´mission free-free est estime´e par la me´thode
que nous venons de de´crire quand AV < 6. Pour les re´gions plus denses, la carte d’e´mission
free-free de l’e´quipe WMAP, obtenue par la me´thode du maximum d’entropie, est utilise´e. Ils
utilisent un indice spectral constant sur le ciel et e´gal a` 2.15. Cette estimation ne de´pend pas de la
tempe´rature e´lectronique.
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Les principaux releve´s en Hα sont les releve´s WHAM3, SHASSA4 et VTSS5. La premie`re
observation de l’e´mission du gaz ionise´ a e´te´ faite en 1962 par Hoyle et Ellis qui montre`rent
l’existence d’une couche de gaz ionise´ dans le plan de la Galaxie. La brillance en Hα est domine´e
par l’e´mission des re´gions HII denses qui ont une faible extension spatiale et sont distribue´es dans
le plan de la Galaxie. Cependant, pour les galaxies spirales, 25 a` 60% de la luminosite´ Hα provient
de leur WIM et pas de ces re´gions (Reynolds et al. 1973). Le WIM est ge´ne´ralement distribue´
comme un disque e´pais de H+ ayant pour e´chelle de hauteur 1 a` 3 kpc. La densite´ de ce milieu est
faible (ne = 0.1 cm−3) avec des tempe´ratures e´lectroniques de 6 000 a` 10 000 K. Dans la Galaxie,
90% de la masse de H+ se trouve dans le WIM et 10% dans les re´gions HII (pre´sentation orale de
M. Haﬀner a` la confe´rence “CMB Foregrounds”, Pasadena, juillet 2008).
6.1.3 Emission synchrotron
♣Me´canisme a` l’origine de l’e´mission synchrotron
a) Pour un e´lectron solitaire
Quand une particule relativiste de masse m, de charge q et de vitesse −→v interagit avec un champ
magne´tique −→B , elle va eˆtre acce´le´re´e et e´mettre des photons6. Les e´quations de´crivant le mouve-
ment d’une particule charge´e sont :
d
dt (γm
−→v ) = q
c
−→v ∧ −→B (6.18)
d
dt (γmc
2) = q−→v · −→E (6.19)
La seconde e´quation implique que γ et donc |−→v | soient des constantes, seule la direction de la
particule est modifie´e. On obtient donc :
d−→v
dt =
q
γmc
−→v ∧ −→B (6.20)
soit
d−→v ‖
dt = 0 et
d−→v ⊥
dt =
q
γmc
−→v ⊥ ∧ −→B (6.21)
Comme −→v ‖ est constante, |−→v ⊥| est e´galement une constante. La projection du mouvement dans le
plan perpendiculaire a` la direction du champ magne´tique est donc circulaire et uniforme (l’acce´-
le´ration est constante et normale a` ce plan) : le mouvement de la particule est donc he´licoı¨dal.
Dans le cas astrophysique, la particule charge´e sera un e´lectron. En raison de la vitesse relativiste
a` laquelle l’e´lectron se de´place autour du champ magne´tique, son e´mission sera concentre´e dans
un coˆne (voir Fig. 6.3). L’observateur verra donc une impulsion lumineuse de dure´e infe´rieure a`
la pe´riode de giration. Le spectre sera donc e´tale´ sur des fre´quences autres que la fre´quence de
3Wisconsin H Alpha Mapper, avec un champ de vue de 1 ◦ et une re´solution angulaire de 60 arcmin, ce releve´
couvre la partie du ciel telle que δ ≥ −30◦.
4Southern H Alpha Sky Survey Atlas, avec un champ de vue de 13.6 ◦ et une re´solution angulaire de 0.8 arcmin,
ce releve´ couvre la partie du ciel telle que δ ≤ +15◦.
5Virginia Tech Spectral-line Survey, avec un champ de vue de 10 ◦ et une re´solution angulaire de 1.6 arcmin, ce
releve´ couvre la partie du ciel telle que δ ≥ −15◦.
6Dans le cas non relativiste, on parle d’e´mission cyclotron et la fre´quence d’e´mission est la fre´quence de giration
de la particule autour du champ magne´tique.
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giration. Si on regarde la Fig. 6.3, on voit que l’observateur verra les impulsions provenant des
points 1 a` 2 tels que les coˆnes d’e´mission incluent la direction d’observation. Avec l’Eq. 6.18, on
trouve que la fre´quence de rotation et le rayon de courbure sont :
ωB =
qB
γmc
et a =
v
ωBsinα
(6.22)
ou` α est l’angle entre le champ et le vecteur vitesse (“pitch angle”). Pendant une impulsion ∆t =
t 2 − t 1, l’e´lectron parcourt la distance ∆s = a∆θ et ge´ome´triquement, on voit que ∆θ = 2/γ, d’ou` :
∆s =
2v
γωBsinα
(6.23)
Par ailleurs, ∆s = v(t2 − t1). Le temps entre le de´but et la fin d’une impulsion lumineuse telle que
vue par l’observateur est infe´rieure a` ∆t d’un facteur ∆s/c qui est le temps que met la lumie`re pour
parcourir la distance ∆s. Ainsi pour l’observateur :
∆t =
∆S
v
− ∆S
c
=
2
γωBsinα
(
1 − v
c
)
∼ 1
γ3ωBsinα
(6.24)
Ainsi la dure´e des impulsions lumineuses est infe´rieure d’un facteur γ3 a` la pe´riode de giration. Le
spectre d’e´mission sera large avec une fre´quence seuil e´gale a` 1/∆t. On peut de´finir la fre´quence
critique7 ωc :
ωc =
3
2
γ3ωBsinα (6.25)
au-dela` de laquelle la puissance e´mise de´croıˆt. Si la totalite´ des calculs relativistes est eﬀectue´e, on
peut montrer que la puissance totale e´mise est proportionnelle a` ω/ωc.
Figure 6.3 - Coˆnes d’e´mission en diﬀe´rents points de sa trajectoire pour une particule
acce´le´re´e.
b) Pour un ensemble d’e´lectrons
Pour un ensemble d’e´lectrons ayant une distribution d’e´nergie de la forme (Longair 1992) :
N(E)dE = N0E−pdE ou N(γ)dγ = N0γ−pdγ, la puissance e´mise est donne´e par :
Ptot(ω) = N0
∫ γmax
γmin
P
(
ω
ωc
)
γ−pdγ (6.26)
7ωc est la fre´quence d’e´mission pour une particule non-relativiste se de´plac¸ant dans un champ magne´tique.
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On pose x = ω/ωc :
Ptot(ω) ∝ ω−(p−1)/2
∫ x2
x1
P(x)x(p−3)/2dx (6.27)
Si on estime que les limites d’inte´gration sont suﬃsamment larges, on peut supposer que x 1 ∼ 0 et
x 2 ∼ ∞ et l’inte´grale est alors une constante et on obtient :
Ptot(ω) ∝ ω− p−12 (6.28)
Comme les e´lectrons qui e´mettent un rayonnement synchrotron perdent de l’e´nergie, le traitement
complet du proble`me devrait inclure une de´pendance en temps dans la distribution d’e´nergie des
e´lectrons (N(E, t)). Les e´lectrons avec les plus grandes e´nergies e´mettent plus rapidement que ceux
a` basse e´nergie : le spectre devrait donc se raidir a` haute fre´quence quand les sources vieillissent.
Ainsi, dans le plan Galactique ou` l’on trouve des sources assez jeunes, l’indice spectral typique
pour l’e´mission synchrotron est (p − 1)/2 ∼ 1 (3 en tempe´rature). A plus haute latitude, l’indice
spectral du synchrotron augmente avec l’e´nergie (Lawson et al. 1987).
Par ailleurs, l’e´mission synchrotron sera polarise´e line´airement, de manie`re partielle, dans la
direction perpendiculaire au champ magne´tique Galactique, autour duquel les e´lectrons spiralent.
On peut estimer le taux de polarisation line´raire intrinse`que fS a` partir de la distribution d’e´nergie
des e´lectrons (Rybicki et Lightman 1979) :
fS = p + 1p + 7/3 = 0.75 pour p = 3 (6.29)
Or le taux de polarisation observe´ est nettement infe´rieur a` 75%. Cela est duˆ aux changements de
direction du champ magne´tique sur la ligne de vise´e (forme spirale du champ a` grande e´chelle et
turbulence a` petite e´chelle) : si la ligne de vise´e n’est pas perpendiculaire au champ alors le taux
de polarisation diminue. On exprime cela a` l’aide du facteur de diminution ge´ome´trique g (Page
et al. 2007) :
g × fS = signal polarise´
signal non polarise´
(6.30)
♣ Observation de l’e´mission synchrotron Galactique
Figure 6.4 - Carte de l’e´mission synchrotron a` 408 MHz d’apre`s Haslam et al. (1981), en
Kelvins, avec une re´solution de ∼ 1◦.
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La me´thode habituelle pour de´terminer l’e´mission synchrotron dans le domaine micro-onde est
d’extrapoler les cartes obtenues a` plus basse fre´quence a` l’aide d’une loi de puissance. En ge´ne´ral,
les releve´s a` 408 MHz (Haslam et al. 1981) et 1420 MHz (Reich et Reich 1986) sont utilise´s
pour eﬀectuer ce travail. Le releve´ a` 408 MHz a une re´solution angulaire de 0.85◦et celui a` 1420
MHz de 0.58◦. Ces deux releve´s souﬀrent d’erreur dans la de´termination du niveau ze´ro et du bruit
atmosphe´rique est pre´sent dans les cartes finales. En dehors de ces proble`mes inhe´rents aux cartes
elles-meˆmes, il y a aussi le proble`me d’extrapolation discuter pre´ce´demment. On s’attend en eﬀet
a` ce que l’indice spectral augmente quand la fre´quence augmente mais on ignore de combien.
La me´thode d’extrapolation conduit donc syste´matiquement a` des erreurs pour l’estimation de
l’e´mission synchrotron dans le domaine micro-onde. Miville-Descheˆnes et al. (2008) ont propose´
une nouvelle me´thode base´e sur l’analyse des donne´es polarise´es du satellite WMAP. Nous allons
de´crire cette me´thode dans les paragraphes suivants.
6.2 Se´paration de l’e´mission anormale et de l’e´mission synchro-
tron
6.2.1 Les donne´es
Les donne´es utilise´es sont les cartes a` 3 ans de la mission WMAP, de´livre´es dans le format de
pixelisation sur la sphe`re HEALPix8 de´fini par Go´rski et al. (2005). Les cartes de tempe´rature et
de polarisation (I, Q, U) dans les bandes K (23 GHz), Ka (33 GHz), Q (41 GHz), V (61 GHz) et
W (94 GHz) sont celles disponibles sur le site internet LAMBDA9. La re´solution angulaire est de
0.82◦a` 23 GHz a` 0.21◦a` 94 GHz : toutes ces cartes sont lisse´es a` une re´solution angulaire commune
de 1◦. Les de´tails concernant les caracte´ristiques de chaque bande sont donne´s dans la Tab. 6.1.
Le fond diﬀus cosmologique est retire´ en utilisant l’estimation faite par l’e´quipe WMAP d’apre`s
la me´thode dite ILC pour ”Internal Linear Combination” (Bennett et al. 2003) et le niveau ze´ro
des cartes est celui estime´ par Eriksen et al. (2008) qui l’ont ajuste´ conjointement au FDC et aux
e´missions d’avant-plans en supposant que l’indice spectral du synchrotron entre 408 MHz et 23
GHz est βS = −3 (Davies et al. 2006).
Tableau 6.1 - Caracte´ristiques des bandes du te´lescope WMAP.
Bande K Bande Ka Bande Q Bande V Bande W
λ (mm) 13 9.1 7.3 4.9 3.2
ν (GHz) 22.8 33 40.7 60.8 93.5
∆ν (GHz) 5.5 7 8.3 14 20.5
Bruit10, σ0 (mK) 1.424 1.449 2.211 3.112 6.498
Re´solution (◦) 0.82 0.62 0.49 0.33 0.21
8http://www.eso.org/science/healpix, HEALPix = Hierarchical Equal Area isoLatitude Pixelization
9http://lambda.gsfc.nasa.gov/product/map/current/
10Avec σ(mK) = σ0N−1/2obs .
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6.2.2 Principe de la me´thode
Le but de l’e´tude mene´e par Miville-Descheˆnes et al. (2008) est de de´finir un mode`le d’e´mission
Galactique a` 23 GHz qui soit compatible a` la fois avec les donne´es en intensite´ et en polarisation du
satellite WMAP, avec les donne´es Hα et avec ce que l’on sait du champ magne´tique Galactique et
des rayons cosmiques. Aucune hypothe`se n’est faite sur la nature de l’e´mission anormale, elle est
le re´sidu lorsque toutes les autres composantes sont soustraites. En particulier, aucune hypothe`se
sur une corre´lation avec la poussie`re n’est faite dans ce mode`le.
Les me´canismes pris en compte lors de la se´paration des composantes sont l’e´mission synchro-
tron, le free-free, l’e´mission des gros grains a` l’e´quilibre thermique et l’e´mission dite anormale.
L’intensite´ totale lorsqu’on a soustrait le FDC peut-eˆtre exprime´e comme la somme de toutes ces
composantes : Iν = S ν + Fν + BGν + Aν. La de´composition de´crite ici est base´e sur le fait que les
e´missions free-free et anormale ne sont pas polarise´es (Battistelli et al. 2006; Martin 2007) et on
peut alors exprimer l’intensite´ polarise´e comme : Pν = S Pν + BGPν . Or a` 23 GHz, la fre´quence
qui nous inte´resse ici, la contribution des gros grains est ne´gligeable et on peut donc e´crire :
P23 GHz = S P23 GHz. L’indice spectral du synchrotron βS sera donc estime´ a` partir des donne´es en
polarisation puis les e´missions thermique, free-free et synchrotron seront soustraites des cartes en
intensite´, le re´sidu e´tant l’e´mission anormale. Ce travail montre e´galement qu’il est impossible
de reproduire les taux de polarisation observe´s a` 23 GHz si la composante anormale est ne´glige´e
(Miville-Descheˆnes et al. 2008).
6.2.3 Estimation de l’intensite´ synchrotron
Ce paragraphe de´crit dans un premier temps la fac¸on dont Miville-Descheˆnes et al. (2008)
prouvent l’existence d’une composante anormale non polarise´e a` partir des donne´es en polarisation
WMAP. La me´thode consiste a` comparer deux mode`les : un sans et un avec e´mission anormale
non polarise´e. Dans un second temps, on donne l’estimation de l’e´mission synchrotron re´sultante.
♣Mode`le 1 : sans e´mission anormale
Dans ce cas, on peut e´crire : I23 GHz = S 23 GHz + F23 GHz et P23 GHz = S P23 GHz. L’e´mission syn-
chrotron est donc simplement le re´sidu de l’intensite´ dans la bande WMAP a` 23 GHz a` laquelle
on a soustrait l’e´mission free-free et les fluctuations du CMB : S 23 GHz = I23 GHz − F23 GHz. Cette
premie`re estimation de l’e´mission synchrotron donne la fraction de polarisation a` 23 GHz sans
e´mission anormale illustre´e par la Fig. 6.5.
♣Mode`le 2 : avec e´mission anormale
Dans ce cas, on peut e´crire : I23 GHz = S 23 GHz+F23 GHz+A23 GHz et P23 GHz = S P23 GHz. Il n’est donc
plus possible de faire une simple soustraction car on a maintenant deux inconnues (les e´missions
synchrotron et anormale). On va donc faire une hypothe`se pour estimer l’e´mission synchrotron. On
a vu pre´ce´demment que l’indice spectral de l’e´mission synchrotron pour un ensemble d’e´lectrons
ayant une distribution en loi de puissance, N(E)dE = N0E−pdE avec p = 3, est βS = −(p + 3)/2 =
−3 (voir Eq. 6.28). Pour estimer l’intensite´ a` 23 GHz, on suppose que l’e´mission synchrotron a
un indice spectral constant sur le ciel, et e´gal a` -3 (Davies et al. 2006). La meilleure estimation
possible de cette e´mission sur tout le ciel est la carte a` 408 MHz de Haslam et al. (1981), c’est
donc a` partir d’elle que l’intensite´ synchrotron est extrapole´e :
S 23 GHz = S 408 MHz
(
ν
0.408
)βS
(6.31)
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Cette seconde estimation de l’e´mission synchrotron donne la fraction de polarisation a` 23 GHz
avec e´mission anormale illustre´e par la Fig. 6.5.
♣ Comparaison des deux mode`les
On constate sur la Fig. 6.5 que les deux mode`les avec et sans e´mission anormale donnent des
re´sultats tre`s diﬀe´rents pour le taux de polarisation de l’e´mission synchrotron. La comparaison de
ces deux mode`les doit donc a` priori nous permettre d’invalider l’un des deux. Pour eﬀectuer cette
invalidation, on compare ces deux mode`les a` l’e´mission synchrotron estime´e a` partir du champ
magne´tique Galactique.
♣ Estimation de la fraction de polarisation de l’e´mission synchrotron a` partir du champ
magne´tique
Les parame`tres de Stokes Q et U (voir annexe 7.5) de l’e´mission synchrotron polarise´es inte´gre´s
le long de la ligne de vise´e z sont (Miville-Descheˆnes et al. 2008) :
I(ν) = 
S (ν)
∫
z
neB (1+p)/2⊥ dz
Q(ν) = fS 
S (ν)
∫
z
neB (1+p)/2⊥ cos (2Φ) sin (α) dz
U(ν) = fS 
S (ν)
∫
z
neB (1+p)/2⊥ sin (2Φ) sin (α) dz
(6.32)
avec cos (2Φ) = B
2
x − B2y
B2⊥
, sin (2Φ) = −2 BxBy
B2⊥
et sinα =
√
1 − B
2
z
B2
avec 
S ∝ νβS l’e´missivite´ synchrotron, Φ l’angle entre la direction de polarisation du champ
e´lectrique et un me´ridien Galactique, B⊥ = (B2x + B2y)1/2 la projection du champ magne´tique Galac-
tique sur le plan du ciel (perpendiculaire a` la ligne de vise´e), fS le taux de polarisation intrinse`que
de´fini pre´ce´demment et ne la densite´ d’e´lectrons (Drimmel et Spergel 2001) :
ne(z, r) = n0e−r/hr sech2(z/hz) avec hr = 5 kpc et hz = 1 kpc (6.33)
Le mode`le bisyme´trique spiral (BSS, §1.8) est utilise´ pour le champ magne´tique Galactique
(Han et al. 2006) :
B(r, θ, z) = B0(r) cos
(
θ − ψ ln
(
r
r0
))
cos (χ) (6.34)
avec ψ =
1
tan (p) et χ(z) = χ0 tanh
(
z
1 kpc
)
ou` p est l’angle entre une tangente aux bras spiraux et un rayon de la Galaxie (“pitch angle” ou
angle de “tangage”) et χ la composante verticale de −→B . Localement le champ magne´tique a une
composante turbulente due aux mouvements turbulents du gaz. Pour les e´chelles infe´rieures a` 100
pc, le spectre de puissance du champ magne´tique suit une loi de puissance en -5/3 ; pour les plus
grandes e´chelles, il est domine´ par la structure spirale (Minter et Spangler 1996). Les re´sultats sont
en accord avec ceux provenant de mesures de rotation sur des pulsars (Han et Qiao 1994; Han et al.
2006) pour l’angle p et pour l’amplitude de la partie turbulente du champ magne´tique (0.57 pour
ce travail) l’accord est bon avec les mesures d’extinction polarise´e a` 2.2 µm (Jones et al. 1992).
La partie turbulente du champ magne´tique ainsi que la longueur de la ligne de vise´e vont diminuer
le taux de polarisation de l’e´mission synchrotron. Cette diminution du taux de polarisation est
repre´sente´e par le facteur de de´polarisation g (Eq. 6.30) qu’on estime comme :√
Q2 + U2
I23 GHz
= g × fS (6.35)
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Cette estimation de la fraction de polarisation de l’e´mission synchrotron est repre´sente´e sur la Fig.
6.5.
On constate que si on conside`re qu’il n’y a pas de composante anormale non polarise´e lorsqu’on
calcule S 23 GHz, les valeurs de g doivent eˆtre plus e´leve´es pour pouvoir reproduire la carte du taux
de polarisation et l’amplitude du champ turbulent ne´cessaire pour augmenter g est trop e´leve´e (Fig.
6.5). Le mode`le AVEC e´mission anormale reproduit mieux, a` la fois en structure et en valeur, la
fraction de polarisation de l’e´mission synchrotron estime´e a` partir de nos connaissances sur le
champ magne´tique Galactique. Ce re´sultat confirme l’existence d’une composante anormale forte,
non polarise´e, a` 23 GHz.
♣ Estimation finale de l’e´mission synchrotron
L’indice spectral du synchrotron βS peut alors eˆtre estime´ a` partir du mode`le de champ magne´-
tique Galactique et de la carte WMAP en polarisation :
βS =
log(M23/S 408)
log(23/0.408) avec M23 =
P23
g fS ⇒ βS = −3 ± 0.06 (6.36)
Et l′intensite´ synchrotron non polarise´e est simplement : S 23 GHz = S 408 MHz
(
ν
0.408
)βS
.
(6.37)
6.2.4 Emission anormale
L’e´mission anormale a` 23 GHz peut alors eˆtre estime´e :
A23 GHz = I23 GHz − S 408 MHz
(
ν
0.408
)βS − F23 GHz − BG23 GHz (6.38)
avec βS de´termine´ par l’Eq. 6.36 et BG23 GHz le mode`le de Finkbeiner et al. (1999). On constate
que la carte d’e´mission anormale ainsi obtenue est bien corre´le´e avec la carte de E(B−V) (Fig. 6.8)
alors qu’aucune hypothe`se n’a e´te´ faite au de´part sur la corre´lation du re´sidu avec la poussie`re. Par
ailleurs, on voit sur la Fig. 6.8 que l’e´mission anormale domine le signal par rapport a` l’e´mission
synchrotron dans les re´gions ou` la densite´ de colonne d’hydroge`ne est importante. Elle domine
dans le plan Galactique et jusqu’aux latitudes moyennes, les nuages de la ceinture de Gould et du
North Celestial Loop sont e´galement visibles en e´mission anormale (Fig. 6.7).
6.3 Conclusions
A partir d’un mode`le de champ magne´tique Galactique contraint par les mesures de pulsars,
radio et proche IR, l’analyse des donne´es a` 23 GHz en polarisation indique la pre´sence d’une com-
posante forte, non polarise´e. Cette composante anormale est tre`s fortement corre´le´e avec l’e´mission
des gros grains ou de manie`re e´quivalente avec l’exce`s de couleur standard EB−V (avec un coef-
ficient de corre´lation de Pearson e´gal a` 0.94). Aucune hypothe`se n’a e´te´ faite sur la nature de
l’e´mission anormale, en particulier sur une quelconque corre´lation avec l’e´mission des poussie`res
interstellaires. Cette composante anormale est dix fois plus forte que l’intensite´ synchrotron dans
le plan Galactique et trois fois plus faible dans les re´gions les plus diﬀuses de la Galaxie.
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Figure 6.5 - La figure a` gauche montre le taux de polarisation pre´dit a` partir du mode`le de
champ magne´tique Galactique. La figure en haut a` droite montre le taux de polarisation
pour les donne´es WMAP si on suppose qu’il n’y a pas de composante anormale non pola-
rise´e. La figure en dessous inclut cette composante. On remarque que les re´sultats ne sont
compatibles que si on inclut la composante anormale non polarise´e. Les trois cartes sont
lisse´es a` une re´solution angulaire de 20˚.
Figure 6.6 - Structure et direction (fle`ches rouges) du champ magne´tique Galactique
de´duites a` partir de mesure de rotation sur des pulsars (Han et al. 2006).
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Figure 6.7 - Emission anormale a` 23 GHz en MJy/sr, avec une re´solution angulaire de 1◦.
Figure 6.8 - A gauche : re´sidu de la carte WMAP a` 23 GHz quand l’e´mission free-free
et l’e´mission synchrotron (βS = −3) sont soustraites, en fonction de E(B − V). Pour les
re´gions diﬀuses avec E(B−V) < 0.5, l’e´quation de la droite de corre´lation est A23 = (0.65±
0.01) E(B − V) + (0.03 ± 0.01). A droite : rapport entre l’e´mission anormale et l’e´mission
synchrotron a` 23 GHz en fonction de la colonne de densite´ NH = 5.8 × 1021E(B − V). Les
barres d’erreur repre´sentent l’e´cart-type du rapport.
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Dans ce chapitre, une comparaison du mode`le de rotation de´crit au chapitre 5 avec les donne´es
en e´mission anormale est eﬀectue´e. Certaines re´gions du ciel, pour lesquelles les caracte´ristiques
physiques sont plus ou moins bien connues, ont e´te´ observe´es sur une gamme de fre´quences per-
mettant de de´terminer le spectre d’e´mission anormale. Deux re´gions sont pre´sente´es ici : le nuage
mole´culaire G159.6-18.5 et la re´gion HII diﬀuse [LPH96]201.663 +1.643. Par ailleurs, le mode`le
est e´galement teste´ avec les cartes d’e´mission anormale extraites des donne´es WMAP (voir cha-
pitre 6). Les questions pose´es ici sont les suivantes :
• Peut-on ajuster le spectre d’e´mission anormale avec des PAH en rotation ?
• Le re´sultat est-il compatible avec le spectre IR des PAH (abondance, distribution de tailles) ?
• Les cartes d’e´mission anormale sont-elles bien corre´le´es avec les cartes d’e´mission IR ?
• Les cartes d’e´mission anormale sont-elles mieux corre´le´es avec l’e´mission IR des PAH qu’avec
celles des VSG et des BG ?
• La pre´diction concernant la variation de l’e´mission rotationnelle avec G0 est-elle compatible
avec l’e´mission anormale ?
• Les moments dipolaires e´lectriques de´duits des observations sont-ils compatibles avec ceux
mesure´s en laboratoire (Tab. 5.1.3) ?
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7.1 Le nuage mole´culaire G159.6-18.5
L’expe´rience COSMOSOMAS (COSMOlogical Structures On Medium Angular Scales), loca-
lise´e a` l’Observatoire du Teide a` Te´ne´rife, a produit des cartes du ciel d’environ 10 000 degre´s
carre´s, avec une re´solution angulaire de 1◦, dans quatre bandes : 10.9, 12.7, 14.7 et 16.3 GHz.
Watson et al. (2005) ont cherche´ dans ce releve´ des sources brillantes a` 13 GHz et pre´sentant un
spectre croissant entre 10 et 15 GHz. Parmi les sources ainsi de´tecte´es, l’une d’elle est la re´gion
G159.6-18.5 situe´e dans le complexe mole´culaire de Perse´e. La Fig. 7.3 montre le spectre de cette
re´gion entre 3 et 4 000 GHz. Le complexe mole´culaire de Perse´e est compose´ d’une suite de nuages
mole´culaires longue de 30 pc, connue en particulier pour ses deux re´gions de formation d’e´toiles :
IC 348 et NGC 1333. Cependant, quand on l’observe de l’IR moyen a` l’IR lointain, il est domine´
par un anneau ayant un rayon d’environ 0.75◦ : c’est cet anneau qu’on connaıˆt sous le nom de
G159.6-18.5. La Fig. 7.1 pre´sente les cartes d’extinction et d’e´mission Hα pour cette re´gion.
Figure 7.1 - A gauche : carte d’extinction de G159.6-18.5. L’e´toile HD 278942 se trouve
au centre de l’anneau hachure´. Les boıˆtes grises repre´sentent les re´gions de formation
d’e´toiles IC 348 et NGC 1333. A droite : carte d’e´mission Hα de G159.6-18.5 les contours
repre´sentent l’e´mission IRAS a` 100 µm. D’apre`s Ridge et al. (2006).
Cette re´gion, connue depuis une quinzaine d’anne´es, a fait l’objet d’un certain nombre d’e´tudes
dont le but e´tait de de´terminer sa nature exacte (Fiedler et al. 1994; de Zeeuw et al. 1999; Anders-
son et al. 2000; Ridge et al. 2006). L’anneau, quasiment complet dans la bande IRAS a` 100 µm,
est centre´ sur l’e´toile HD 278942, de type B0 V (Andersson et al. 2000; Ridge et al. 2006). C’est
le vent stellaire de cette e´toile qui est a` l’origine de la ge´ome´trie de la re´gion. La partie centrale de
l’anneau est remplie d’e´mission Hα, signe de la pre´sence d’une re´gion HII en expansion. Elle est
due a` l’interaction des photons UV de l’e´toile centrale avec ce qui reste du nuage mole´culaire pa-
rent. Pour mode´liser le nuage G159.6-18.5, on va donc utiliser une contribution de type WIM pour
repre´senter la re´gion HII centrale et une contribution de type nuage mole´culaire pour repre´senter
l’anneau. La Fig. 7.2 pre´sente une vision simple de la structure de cet objet. La re´solution de l’ins-
trument COSMOSOMAS ne permet de se´parer les contributions de la re´gion HII et de l’anneau
mole´culaire.
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Figure 7.2 - Sche´ma pre´sentant un vision simplifie´e de la structure de G159.6-18.5.
Avant de pouvoir ajuster et tester notre mode`le de rotation sur le spectre d’e´mission anormale de
G159.6-18.5, un certain nombre de parame`tres physiques doivent eˆtre de´termine´s. D’apre`s Ridge
et al. (2006), l’e´toile HD 278942 est une e´toile de type B0V : ce type d’e´toile a une tempe´rature
eﬀective de l’ordre de 30 000 K et a` partir des cartes IRIS a` 12 µm, on trouve G0 = 1.6. On
utilise donc comme champ de rayonnement un corps noir a` 30 000 K dont l’intensite´ est telle
qu’a` une distance e´gale au rayon de l’anneau, elle correspond a` G0 = 1.6. A ce corps noir nous
ajoutons le CMB. Le rayon apparent de l’anneau e´tant de 0.75◦, connaissant la distance de G159.6-
18.5 (∼ 260 pc d’apre`s Ridge et al. 2006 et Andersson et al. 2000), le rayon de l’anneau est
d’environ 2.75 pc. Pour qu’une e´toile du type de HD 278942 puisse creuser une re´gion HII de
cette taille avec son vent stellaire, Ridge et al. (2006) montrent que la densite´ locale doit eˆtre de
l’ordre de nH ∼ 1 cm−3. Cette densite´ est celle que nous utilisons pour mode´liser la contribution
de type WIM dans G159.6-18.5. Les autres parame`tres du gaz (Tgaz, ne, nH+, nC+) sont de´termine´s a`
l’e´quilibre thermique avec le logiciel CLOUDY (Ferland et al. 1998). Pour la contribution de type
nuage mole´culaire provenant de l’anneau, Andersson et al. (2000) ont de´termine´ la tempe´rature
et la densite´ du gaz a` partir d’observations spectroscopiques de la mole´cule C2. Cette mole´cule
est particulie`rement importante car les populations relatives des ses niveaux rotationnels dans le
fondamental e´lectronique sont mesurables et directement lie´es a` la densite´ et a` la tempe´rature des
atomes du gaz dans lequel elle se trouve (van Dishoeck et Black 1982). A partir de ces re´sultats
the´oriques, Federman et al. (1994) et Andersson et al. (2000) ont pu montre´ que la tempe´rature
du gaz dans l’anneau mole´culaire de G159.6-18.5 est de (20±10) K et que n/G0 = 350 cm−3
soit nH = 560 cm−3. Les autres parame`tres du gaz (ne, nH+, nC+) sont de´termine´s a` l’e´quilibre
thermique avec le logiciel CLOUDY (Ferland et al. 1998). Par ailleurs, Watson et al. (2005) ont
estime´ la densite´ de colonne a` l’aide de l’expression canonique : 2.31 × 1024 H.cm−2 = τ100 µm et
ils ajustent l’e´mission des gros grains avec un corps noir a` 19 K avec β = 1.55 (ajustement de
donne´es DIRBE et WMAP). Ils obtiennent NH = 1.3 × 1022 cm−2. L’abondance des PAH a pu
eˆtre estime´e en comparant la carte IRIS a` 12 µm et notre mode`le d’e´mission IR rovibrationnelle :
[C/H] = (2.4 ± 0.4) × 10−5. Connaissant ainsi les parame`tres physiques de´crivant le champ de
rayonnement et l’e´tat du gaz dans les deux phases, l’e´mission micro-onde de G159.6-18.5 a pu
eˆtre ajuste´e a` l’aide de notre mode`le de rotation (Fig. 7.3). Le meilleur ajustement en conside´rant
que [C/H] = 2.4 × 10−5, obtenu par la me´thode des moindres carre´s1, est :
1La fonction minimise´e est χ2 =
∑
i (S modi − S obsi )2/σ2i ou` S obsi et σi sont le flux et l’incertitude correspondante, et
S modi est le flux mode´lise´.
122 7.1. LE NUAGE MOL ´ECULAIRE G159.6-18.5
- le moment dipolaire intrinse`que est multiplie´ par 1.5 (voir Eq. 5.6) soit µ = 0.6 √Nat + 4.3 ×
10−2
√
NCZ
- pour l’anneau mole´culaire : NC = 50 − 216 avec NH = 4.6 × 1021 cm−2
- pour la re´gion HII : NC = 25 − 216 avec NH = 8.1 × 1021 cm−2
ce qui donne une densite´ de colonne totale pour la re´gion e´gale a` 1.3+0.3−0.2×1022 cm−2 en accord avec
la mesure de Watson et al. (2005). On constate que les PAH ne´cessaires pour expliquer l’e´mission
anormale dans l’anneau mole´culaire sont plus gros et moins abondants que ce qui est trouve´ pour
la re´gion HII. Cette variation de la taille minimale requise en fonction du milieu peut s’expliquer
de deux fac¸ons. La premie`re serait que les plus petits PAH sont pre´sents dans l’anneau mole´culaire
mais que leur moment dipolaire e´lectrique est nul : µ(NC < 50) ∼ 0. La seconde serait que les
grains les plus petits sont absents de l’anneau : les plus petits grains coagulent a` la surface des plus
gros dans les milieux denses et l’indice spectral des gros grains diminue (β = 1.55 < βgraphite = 2).
Cependant, on peut s’interroger sur la pertinence de l’absence et/ou d’un moment dipolaire
e´lectrique nul pour les plus petits PAH (NC < 50) dans l’anneau mole´culaire alors que ce dernier
est brillant dans l’IR moyen. Si on part de l’hypothe`se que les petits PAH (NC ≤ 49) sont pre´sents
dans l’anneau avec µ  0, on s’attend a` une contribution a` plus haute fre´quence de ces derniers
(voir chapitre 5). Cela suppose que la contribution des gros grains a` 61 et 94 GHz soit plus faible :
n’ayant aucune information particulie`re sur la nature de ces grains, on peut supposer que leur
indice spectral est celui du milieu interstellaire diﬀus soit β = 2 et ainsi diminuer leur e´missivite´ a`
basse fre´quence. Il est alors possible d’ajuster le spectre de G159.6-18.5 de la fac¸on suivante :
- e´mission des gros grains : corps noir a` 18 K avec β = 2
- abondance des PAH : [C/H] = 2.8 × 10−5
- pour la re´gion HII : NC = 25 − 216 avec NH = 7.5 × 1021 cm−2 et µi = 0.6√Nat D
- pour l’anneau mole´culaire : une population de petits PAH avec NC = 24−49, NH = 1.25×1021
cm−2 et µi = 0.1
√
Nat D ; et une population de PAH plus gros avec NC = 50 − 216, NH =
4.25 × 1021 cm−2 et µi = 0.6√Nat D
On peut donc ajuster le spectre de G159.6-18.5 en ajoutant une population de petits grains dans
l’anneau mole´culaire, peu abondants et avec un moment dipolaire e´lectrique faible. La faible abon-
dance des petits PAH est en accord avec la croissance par coagulation des grains dans les milieux
denses. Par ailleurs, d’apre`s les travaux de Le Page et al. (2003), la plupart des petits PAH avec
20 a` 30 atomes de carbone sont de´shydroge´ne´s et neutres alors que les plus gros sont quasi-
totalement hydroge´ne´s et ionise´s. Ce re´sultat s’accorde avec la variation du moment dipolaire
e´lectrique constate´e entre les deux populations de PAH de l’anneau mole´culaire.
On obtient donc deux ajustements aussi compatibles l’un que l’autre avec les observations mais
donnant des informations tre`s diﬀe´rentes sur les PAH. Il ne nous est cependant pas possible de
discriminer ces deux mode`les avec les donne´es dont nous disposons. Cette question pourrait eˆtre
tranche´e avec des informations sur la polarisation de la re´gion. En eﬀet, d’apre`s Lazarian et Draine
(2000), l’e´mission rotationnelle des PAH ne devrait pas eˆtre polarise´e. Une mesure du taux de
polarisation a` 61 et 94 GHz devrait donc eˆtre en mesure de nous renseigner sur les grains qui
dominent l’e´mission : si ce sont des gros grains a` l’e´quilibre thermique, le taux de polarisation
devrait eˆtre de l’ordre de 5 a` 10 % (Benoıˆt et al. 2004). Si ce sont de petits PAH en rotation, ce
taux devrait eˆtre plus faible, car l’e´mission rotationnelle des PAH n’est pas polarise´e. Dans le cas
du nuage mole´culaire G159.6-18.5, l’e´missivite´ des gros grains repre´senterait environ un tiers de
l’e´missivite´ totale : le taux de polarisation devrait donc diminuer et eˆtre infe´rieur a` 3 %.
Enfin, G159.6-18.5 a aussi e´te´ observe´ en polarisation a` 11 GHz avec l’instrument COSMO-
SOMAS dans deux directions de polarisation orthogonales. Des cartes des parame`tres de Stokes
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Q et U ont e´te´ obtenues avec une re´solution de 0.9◦sur une re´gion de 30◦ × 30◦. Battistelli et al.
(2006) ont mesure´ un taux de polarisation de 3.4 +1.5−1.9%. Ce re´sultat est en accord avec ce qui est
attendu pour des PAH en rotation.
Figure 7.3 - Comparaison du mode`le de rotation a` l’e´mission anormale dans le nuage
G159.6-18.5 (Watson et al. 2005). Les tirets repre´sentent l’e´mission free-free (basses
fre´quences) et l’e´mission des gros grains (hautes fre´quences, les tirets noirs montrent le
cas d’un corps a` 19 K avec β = 1.55 et les tirets violets un corps noir a` 18 K avec β = 2).
L’e´mission rovibrationnelle des PAH est repre´sente´e par la courbe en tirets-pointille´s. La
courbe en pointille´s noirs montre un mode`le d’e´mission rotationnelle avec pour la compo-
sante HII NC = 25− 216 et pour la composante mole´culaire NC = 50− 216. Les pointille´s
violets montrent un mode`le de composante mole´culaire pour une distribution de tailles
NC = 24 − 49. La courbe noire montre la somme de toutes les contributions “noires”. Et
la courbe violette repre´sente la somme de toutes les composantes noires et violettes. Pour
les de´tails, voir le texte (§7.1).
7.2 La re´gion HII [LPH96]201.663+1.643
La de´couverte de la re´gion HII diﬀuse Galactique [LPH96]201.663+1.643 est le re´sultat d’un
releve´ ope´re´ avec le te´lescope de 140 pieds (ou 43 m) du NRAO (National Radio Astronomy
Observatory) a` Green Bank en Virginie (Lockman et al. 1996) a` une longueur d’onde de 9 cm (ou
3.3 GHz). La Fig. 7.4 montre le spectre d’e´mission anormale obtenu par Dickinson et al. (2006b)
pour cette re´gion avec une re´solution angulaire de 6’. Aucune information sur l’e´tat du gaz n’est
disponible pour LPH96 et les observations faites par Dickinson et al. (2006b) l’ont e´te´ a` trop
petite e´chelle pour que l’on puisse faire des estimations d’abondance ou de densite´ de colonne
avec les donne´es IRIS. Cependant, il est possible d’estimer le champ de rayonnement incident
pour cette re´gion HII. Le spectre de l’e´mission free-free pour cette re´gion est compatible avec une
tempe´rature e´lectronique de Te = 9 100 K d’apre`s Dickinson et al. (2006b) et on peut estimer sa
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distance au Soleil a` environ d = 3.1 kpc. D’apre`s Kurtz et al. (1994), il est possible d’estimer le
flux de photons Lyman e´mis par l’e´toile associe´e a` la re´gion HII, ne´cessaire pour maintenir le taux
d’ionisation observe´ de la fac¸on suivante :
NLyC ≥ 8.04 × 1046 T−0.85e U3 (photons.s−1) (7.1)
ou` U ≡ d n2/3e
soit U = 4.553
[
1
a(ν, Te)
(
ν
GHz
)0.1 (Te
K
)0.35 (S ν
Jy
) (
d
kpc
)]1/3
Les valeurs de a(ν, Te) ont e´te´ tabule´es par Burton et Gordon (1978) et on obtient ainsi la limite
infe´rieure pour l’intensite´ du flux ionisant, soit NLyC ≥ 5.82 × 1047 photons.s−1 dans le cas qui
nous inte´resse. Nous avons donc aﬀaire a` une e´toile de type O. Le champ de rayonnement est
mode´lise´ par une e´toile de tempe´rature eﬀective e´gale a` Te f f ∼ 35 000 K avec une luminosite´
L ∼ 3250L a` laquelle nous ajoutons le fond diﬀus cosmologique. Les parame`tres du gaz sont
calcule´s a` l’e´quilibre thermique avec le logiciel CLOUDY (Ferland et al. 1998) en supposant que
la densite´ de cette re´gion HII est e´gale a` la densite´ de notre WIM ide´alise´ (Tab. 1.1). On constate
alors l’impossibilite´ d’ajuster le spectre de LPH96 avec le moment dipolaire e´lectrique de´fini par
l’e´quation 5.6. En eﬀet, le spectre pique a` trop haute fre´quence : la solution pour obtenir un spectre
a` plus basse fre´quence est d’augmenter le moment dipolaire dans le but de favoriser le freinage
par e´mission purement rotationnelle. 0n suppose qu’on a la meˆme abondance de carbone dans les
PAH que dans le milieu diﬀus, soit [C/H] = 4.3 × 10−5 (voir Fig. 3.10). La Fig. 7.4 montre deux
ajustements possibles pour cette re´gion :
- µ = 0.8
√
Nat + 4.3 × 10−2√NCZ avec NC = 70 − 216 et NH = 2.2 × 1023 cm−2
- µ = 1.2
√
Nat + 4.3 × 10−2√NCZ avec NC = 50 − 216 et NH = 6.3 × 1022 cm−2
L’absence de mesures entre 10 et 30 GHz ne permet pas de conclure. On peut cependant noter que
dans cette re´gion soumise a` un champ de rayonnement intense et dur, il est ne´cessaire d’augmenter
le moment dipolaire e´lectrique des mole´cules et la taille minimale des PAH pre´sents dans le milieu.
La durete´ du champ peut expliquer des valeurs de µ plus e´leve´es ainsi que la destruction des
plus petits PAH par photo-dissociation. Dickinson et al. (2006b) ont par ailleurs mesure´ la limite
supe´rieure du taux de polarisation a` 31 GHz a` l’aide de l’instrument CBI. Ils trouvent 2% en accord
avec les re´sultats de Lazarian et Draine (2000).
7.3 Corre´lation e´mission IR/e´mission anormale
Lorsqu’on cherche a` montrer que l’e´mission anormale est produite par les grains interstellaires,
on essaye en ge´ne´ral de prouver l’existence d’une corre´lation spatiale entre cette e´mission et
l’e´mission IR des grains. Or on sait que l’e´mission IR des grains est proportionnelle au facteur
G0 au moins au premier ordre (voir Fig. 7.5), ceci n’est pas ve´rifie´ pour l’e´mission rotationnelle
(voir §4.1.1). Si l’e´mission anormale est eﬀectivement de l’e´mission de rotation, on doit s’attendre
par conse´quent a` une moins bonne corre´lation entre l’e´mission IR et l’e´mission anormale. On doit
e´galement s’attendre a` ce que cette corre´lation soit ame´liore´e lorsqu’on divise l’e´mission IR par G0
dans les re´gions ou` ce facteur varie significativement. L’application de cette proposition est teste´e
dans la suite de ce chapitre.
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Figure 7.4 - Comparaison du mode`le de rotation aux observations de l’e´mission anor-
male dans la re´gion HII diﬀuse [LPH96]201.663+1.643 (Dickinson et al. 2006b). La zone
hachure´e montre l’e´mission free-free avec le plus grand et le plus petit indice spectral pos-
sible pour cette re´gion. Les tirets bleus montrent un mode`le de rotation avec NC = 70−216
et m = 0.8 D ; les tirets violets montrent un mode`le avec NC = 50 − 216 et m = 1.2 D.
Les zones de couleurs correspondantes montrent la somme des ces deux mode`les avec
l’e´mission free-free.
7.3.1 Les donne´es IRIS
Le satellite IRAS (InfraRed Astronomical Satellite) a e´te´ lance´ en janvier 1983 et ope´rationnel
jusqu’en de´cembre de la meˆme anne´e. Ce te´lescope est le re´sultat d’une coope´ration entre les Etats-
Unis, le Royaume-Uni et les Pays-Bas. Il a eﬀectue´ un releve´ de 98% du ciel a` 4 longueurs d’onde :
12, 25, 60 et 100 µm. IRAS a e´te´ conc¸u et optimise´ pour la de´tection et la photome´trie des sources
ponctuelles mais la stabilite´ de ses de´tecteurs a permis de cartographier l’e´mission e´tendue. On
a ainsi pu mettre en e´vidence pour la premie`re fois l’e´mission IR des poussie`res dans les cirrus
Galactiques (Low et al. 1984). La dernie`re version des cartes de´livre´es par l’e´quipe IRAS (les
cartes ISSA, IRAS Sky Survey Atlas de´livre´es en 1991 et 1992) souﬀre d’un mauvais e´talonnage
des sources ponctuelles, d’un niveau ze´ro mal de´fini et de stries dues au mode d’observation.
Miville-Descheˆnes et Lagache (2005) ont corrige´ tous ces proble`mes et ont par ailleurs ame´liore´
la soustraction de la lumie`re zodiacale. L’ame´lioration apporte´e aux cartes est illustre´e par la Fig.
7.6. Nous utiliserons les cartes IRIS corrige´es de l’e´mission zodiacale pour e´tudier la corre´lation
entre l’e´mission IR des poussie`res interstellaires et l’e´mission anormale.
7.3.2 Intensite´ du champ de rayonnement G0
Nous avons pu voir au §5.3.3 que le spectre rotationnel n’est pas proportionnel a` l’intensite´ du
champ de rayonnement incident G0 et qu’il est inde´pendant de la couleur de ce champ. Dans toute
la suite de ce chapitre, on va supposer qu’il est possible de repre´senter le champ de rayonnement
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Figure 7.5 - La figure du haut montre l’e´mission IR des PAH en fonction de G0, la figure
du milieu celle des tre`s petits grains et la figure du bas celle des gros grains. La courbe en
trait plein montre l’e´mission inte´gre´e dans la bande IRAS a` 12 µm, les tirets dans la bande
a` 25 µm, les tirets pointille´ dans la bande a` 60 µm et les pointille´s dans la bande a` 100 µm.
Tous ces re´sultats ont e´te´ obtenus avec le logiciel CLOUDY (voir Annexe 7.5, Ferland et
al. 1998).
partout dans la Galaxie avec un champ ayant la meˆme distribution spectrale d’e´nergie que l’ISRF
(Mathis et al. 1983). L’intensite´ de ce champ sera la seule variable. On pose χ = 1 quand le
champ de rayonnement a` 1000 ˚A est e´gal a` l’ISRF et pour notre cas particulier : G0 = χ. En eﬀet,
comme le champ utilise´ a toujours la meˆme forme, les facteurs G0 et χ sont e´quivalents. L’intensite´
du champ de rayonnement peut eˆtre de´termine´e a` partir de la tempe´rature des gros grains TBG -
leur e´missivite´ est proportionnelle a` χ. Les e´nergies absorbe´e et e´mise par les gros grains peuvent
s’exprimer de la manie`re suivante (voir chapitre 2) :
Eabs =
∫ ∞
0
4πa2Qa(ν)πcuν4π dν (7.2)
Ee´m =
∫ ∞
0
4πa2Qa(ν)πBν(T )dν ou` Qa(ν) = Q0
(
ν
ν0
)β (
a
a0
)
(7.3)
ou` Bν(T ) est la fonction de Planck pour le corps noir et Qa la section eﬃcace du grain, d’indice
spectral β. Si ce dernier est a` l’e´quilibre thermique avec le champ de rayonnement, on peut alors
e´crire :
W1 =
∫ ∞
0
Qa(ν)cuν4π dν =
∫ ∞
0
Qa(ν)Bν(T )dν =W2 (7.4)
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Figure 7.6 - En haut : on peut voir la comparaison de la meˆme re´gion de 250×250 pixels
avec a` gauche la carte ISSA et a` droite la carte IRIS a` 12 µm. En bas : on peut voir des
cartes de tout le ciel a` 12 µm ou` la carte de droite est ce qu’on obtient apre`s soustraction de
l’e´mission zodiacale dans la carte de droite graˆce a` la me´thode de M.A. Miville-Descheˆnes
(communication prive´e).
et en posant y = hν/kT avec β = 2, le membre de droite devient
W2 =
2h
c2
(
kT
h
)4+β ⎛⎜⎜⎜⎜⎜⎝Q0
ν
β
0
⎞⎟⎟⎟⎟⎟⎠
(
a
a0
) ∫ ∞
0
y3+β
ey − 1dy
= 4.6 × 10−11
(
a
0.1µm
)
T 4+β erg.cm−2s−1 (7.5)
Si on suppose maintenant que le champ de rayonnement en question est l’ISRF (Mathis et al. 1983)
et qu’on l’augmente d’un facteur G0 (ou χ) alors :
W1 = G0 ×
∫ ∞
0
Qa(ν)cuν4π dν
W2 = cste × T 4+β
∫ ∞
0
y3+β
ey − 1dy
⇒ G0 = cste∫ ∞
0 Qa(ν)
cuν
4π dν
×
(∫ ∞
0
y3+β
ey − 1dy
)
T 4+β (7.6)
128 7.3. CORR ´ELATION ´EMISSION IR/ ´EMISSION ANORMALE
Figure 7.7 - Carte de l’intensite´ du champ de rayonnement G0 pour l’ISRF (Mathis et al.
1983) : G0 = 0.4 − 6 avec 〈G0〉 ∼ 1.1.
Pour β = 2 et G0 = 1, la tempe´rature est de 17.5 K, on peut donc en de´duire pour G0 :
1
G0
=
∫ ∞
0
y3+2
ey−1 dy∫ ∞
0
y3+β
ey−1 dy
× 17.5
4+2
T 4+β
⇒ G0 =
( TBG
17.5K
)6
si β = 2 (7.7)
La tempe´rature des gros grains est estime´e a` partir des re´sultats de Schlegel et al. (1998) : ces
auteurs ont produit une carte du rapport 100 sur 240 µm dans les donne´es DIRBE. Cette carte est
lisse´e2 a` environ 1◦et la carte de G0 re´sultante pour tout le ciel est pre´sente´e sur la Fig. 7.7.
7.3.3 Comparaison sur tout le ciel
La Fig. 7.8 montre la corre´lation de l’e´mission anormale a` 23 GHz avec l’e´mission IR de 12
a` 100 µm (colonne de gauche). Un re´sultat important de ce travail est la bonne corre´lation de
l’e´mission anormale avec l’e´mission caracte´ristique des PAH a` 12 µm. Jusqu’ici, cela n’avait pu
eˆtre mis en e´vidence que dans le nuage sombre LDN 1622 (Casassus et al. 2006b). De plus, la
Fig. 7.8 montre la corre´lation entre l’e´mission anormale et l’e´mission IR divise´e par G0 (colonne
de droite). A “l’œil”, on a l’impression tre`s nette que la corre´lation est ame´liore´e par la division
dans tous les cas, et que cette corre´lation est significativement meilleure avec la bande a` 12 µm
qu’avec les autres bandes3. Re´sultats tous deux pre´vus par le mode`le de rotation de´crit au chapitre
5. Pour illustrer ce re´sultat de fac¸on quantitative, nous de´terminons les e´quations des droites de
corre´lation correspondantes. On en fait une premie`re estimation, y = atempx + btemp, puis on retire
2En re´alite´, la re´solution de cette carte n’est pas constante sur le ciel. Elle a e´te´ adapte´e en fonction de la latitude,
de manie`re a` conserver un rapport signal sur bruit constant sur le ciel. Dans le plan Galactique, la re´solution est
eﬀectivement de 1◦mais elle est supe´rieure a` haute latitude.
3Dans le cas de la bande a` 100 µm, on constate sur la Fig. 7.8 la pre´sence de points aligne´s “horizontalement”. Ils
correspondent a` 72 pixels localise´s dans la direction du centre Galactique et dans la direction (l = 30 ◦, b = 0◦).
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Tableau 7.1 - Coeﬃcients de corre´lation de Pearson entre l’e´mission anormale dans les
bandes K, Ka, Q, V et W (Miville-Descheˆnes et al. 2008) et l’e´mission IR dans les bandes
IRAS (Miville-Descheˆnes et Lagache 2005), divise´es ou non par l’intensite´ du champ
de rayonnement G0, pour tout le ciel. Les figures de corre´lations correspondantes sont
regroupe´es dans la Fig. 7.8.
K Ka Q V W
(23 GHz) (33 GHz) (41 GHz) (61 GHz) (94 GHz)
12 µm 0.88 0.88 0.86 0.40 -0.47
12 µm / G0 0.94 0.94 0.92 0.49 -0.42
25 µm 0.81 0.81 0.80 0.38 -0.43
25 µm / G0 0.91 0.91 0.89 0.46 -0.43
60 µm 0.75 0.75 0.73 0.32 -0.42
60 µm / G0 0.86 0.85 0.83 0.38 -0.45
100 µm 0.82 0.82 0.80 0.35 -0.48
100 µm / G0 0.91 0.90 0.88 0.43 -0.47
tous les points situe´s a` plus de 3σ de la valeur me´diane4 de la relation K −
[
atempIR(/G0) + btemp
]
.
Une nouvelle estimation est alors faite et on obtient la droite de corre´lation finale : y = a + bx. Si
la corre´lation e´tait parfaite, l’histogramme de K − [aIR(/G0) + b] serait une gaussienne centre´e en
0. Les histogrammes pour les quatre longueurs d’onde sont repre´sente´s sur la Fig. 7.9. On constate
que la division par G0 tend a` les rendre plus syme´triques autour de 0 mais que le re´sultat n’est
vraiment probant que pour les bandes a` 12 et 100 µm. Une autre fac¸on d’illustrer quantitativement
la corre´lation est de calculer le coeﬃcient de corre´lation de Pearson. Pour deux vecteurs x et y, il
s’exprime de la fac¸on suivante :
P(x, y) =
∑N
i=1(xi− < x >) (yi− < y >)√∑N
i=1(xi− < x >)2
√∑N
i=1(yi− < y >)2
(7.8)
Les re´sultats sont donne´s dans le Tab. 7.1. Les coeﬃcients de corre´lation sont aussi grands avec
la bande caracte´ristique des gros grains qu’avec celle repre´sentative des PAH. Il n’est donc pas
possible de conclure quant a` la nature des e´metteurs et donc du me´canisme produisant l’e´mission
anormale a` ce stade de notre e´tude. Il n’est pas e´tonnant d’obtenir ce re´sultat car les PAH et les
BG sont bien corre´le´s a` grande e´chelle quand on les observe dans l’IR. Une e´tude sur des nuages
interstellaires bien cible´s est donc ne´cessaire. Elle est de´taille´e dans les paragraphes suivants. Par
ailleurs, les observations WMAP ont e´te´ faites dans cinq bandes de 23 a` 94 GHz. L’e´mission IR
est bien corre´le´e avec les trois premie`res bandes (K, Ka, Q, voir Tab. 7.1). La corre´lation est moins
bonne avec la bande V a` 61 GHz. Dans la suite, cette bande ne sera incluse dans notre e´tude que
si les observations a` cette fre´quence sont bien corre´le´es avec l’e´mission IR. Quant a` l’e´mission
anormale en bande W, elle n’est pas corre´le´e avec l’e´mission IR. A cette fre´quence ou` l’e´mission
thermique des gros grains domine, l’e´mission anormale est tre`s diﬃcile a` extraire. Nous excluons
donc cette bande de notre e´tude.
La corre´lation entre les e´missions anormale et IR est donc globalement ame´liore´e par la divi-
sion par G0. Cette ame´lioration concerne environ 60 % de la surface du ciel a` 12 µm. Les zones
concerne´es sont 40 a` 60 % plus brillantes que les re´gions pour lesquelles la division n’apporte pas
4Cela revient a` exclure 1 a` 2 % des pixels.
130 7.3. CORR ´ELATION ´EMISSION IR/ ´EMISSION ANORMALE
d’ame´lioration. Dans les re´gions ou` la division n’ame´liore pas la corre´lation, elle ne la de´grade pas
non plus dans la grande majorite´ des cas. La division de´grade la corre´lation sur environ 5 % de la
surface du ciel (de´coupage du ciel en re´gions ayant des tailles de 3◦ × 3◦ a` 10◦ × 10◦). Cela montre
l’inde´pendance de l’e´mission anormale par rapport a` l’intensite´ du champ de rayonnement.
7.3.4 Comparaison dans une se´lection de champs
♣ Crite`res de se´lection
Afin de tester notre mode`le de rotation, les champs se´lectionne´s doivent re´pondre a` un certain
nombre de crite`res qui sont de´taille´s ici.
1) Ils doivent se trouver hors du plan Galactique. Cette limitation est due a` l’imperfection de notre
connaissance de l’e´mission free-free dans cette zone (voir §6.1.2).
2) Ils doivent eˆtre brillants dans la bande K a` 23 GHz et dans l’IR moyen a` 12 µm.
3) Les variations de G0 doivent eˆtre les plus grandes possibles a` l’e´chelle du degre´. Si ce facteur
est constant, la division est sans eﬀet.
4) Si possible, les e´missions a` 25, 60 et 100 µm ne doivent pas eˆtre bien corre´le´es avec l’e´mission
a` 12 µm. On espe`re ainsi trouver des re´gions ou` il sera possible de savoir si l’e´mission anormale
est mieux corre´le´e avec les petits qu’avec les gros grains.
A l’aide de ces crite`res, nous avons pu se´lectionner 27 champs de quelques degre´s carre´s qui
re´pondent tous aux trois premiers crite`res ; 5 d’entre eux re´pondent au dernier. La position de
ces re´gions est visible sur la Fig. 7.11. La me´thode de se´lection des champs est de´crite dans le
paragraphe suivant.
♣Me´thode de se´lection
Avant de de´crire la me´thode de se´lection, nous devons noter qu’elle est biaise´e. En eﬀet, nous
ne se´lectionnons que les re´gions pour lesquelles la division par G0 ame´liore significativement la
corre´lation. Nous avons de´ja` montre´ l’inde´pendance de l’e´mission anormale par rapport a` l’in-
tensite´ du champ de rayonnement G0 dans le §7.3.3. Les re´gions que nous se´lectionnons pour la
suite de l’e´tude ont donc pour but d’illustrer au mieux cette inde´pendance et e´galement de nous
permettre d’obtenir des informations sur les porteurs de l’e´mission anormale.
La se´lection des champs est faite de fac¸on automatique. La me´thode consiste a` de´placer une
boıˆte de taille l × b sur le ciel. Le de´placement se fait d’abord en longitude avec ∆l = 1◦puis
en latitude avec ∆b = 1◦. Trois tailles de boıˆtes ont e´te´ utilise´es : 10◦× 10◦, 5◦× 5◦et 3◦× 3◦.
A l’inte´rieur de chaque boıˆte, on teste la corre´lation entre l’e´mission anormale en bande K et
l’e´mission IR dans les 4 bandes IRAS, puis avec l’e´mission IR divise´e par G0. On cherche ainsi
dans nos diﬀe´rentes boıˆtes les re´gions re´pondant aux crite`res de´crits pre´ce´demment. On obtient
ainsi deux jeux cartes de´coupe´es en N zones de l × b degre´s carre´s, dont les valeurs sont les
coeﬃcients de corre´lation de Pearson de chaque zone. On compare ensuite toutes les cartes : les
zones pour lesquelles le coeﬃcient de corre´lation de Pearson augmente avec la division par G0 sont
se´lectionne´es. A ce stade elles correspondent a` une superposition et/ou juxtaposition des zones des
diﬀe´rentes cartes. On traite ensuite chaque zone se´pare´ment. On cherche la re´gion optimale en
agrandissant ou en re´tre´cissant le´ge`rement la zone se´lectionne´e dans toutes les directions. Les
champs ainsi obtenus sont ceux retenus pour l’e´tude.
Nos cartes ayant une re´solution angulaire d’environ 1◦, l’intensite´ du champ de rayonnement
varie peu. Par conse´quent, les re´gions pour lesquelles la corre´lation est ame´liore´e significative-
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ment par la division sont peu nombreuses. On se´lectionne celles pour lesquelles le coeﬃcient de
corre´lation de Pearson est ame´liore´ d’au moins 0.1 et qui re´pondent a` tous les crite`res donne´s dans
le paragraphe pre´ce´dent. On obtient ainsi les 27 champs pre´sente´s dans cette the`se.
♣ Discussion
Les Fig. 7.13 a` 7.25 illustrent les re´sultats pour 13 re´gions (l’annexe 7.5 re´sume les re´sultats
pour les 27 re´gions). Pour tous ces champs, on constate comme pre´vu que la division par G0
ame´liore la corre´lation entre l’e´mission IR et l’e´mission anormale de manie`re significative. Pour
les re´gions 1 et 24 (Fig. 7.13 & 7.24), les figures de corre´lation illustrent particulie`rement bien
la diﬀe´rence de comportement des e´missions IR et anormale avec G0. Quand on trace l’e´mission
en bande K en fonction de l’e´mission a` 12 µm, on constate dans les deux champs l’existence de
“deux” droites de corre´lation. Celle du bas correspond a` la zone du champ conside´re´ ou` G0 est
le plus faible et celle du haut ou` il est le plus e´leve´. Cette se´paration des champs en deux zones
se retrouve e´galement dans les histogrammes qui pre´sentent deux maxima. En ope´rant la division
par G0, on n’obtient plus qu’une seule droite5. Cela illustre bien l’inde´pendance de l’e´mission
anormale par rapport a` G0.
Le deuxie`me test pour prouver l’origine de l’e´mission anormale est maintenant de regarder si
la corre´lation est meilleure avec les petits grains qu’avec les gros. Pour les 5 champs dans lesquels
la corre´lation entre les diﬀe´rents types de grains est imparfaite, on constate que la corre´lation de
l’e´mission anormale avec l’e´mission a` 12 µm divise´e par G0 est manifestement meilleure qu’avec
les e´missions a` 60 et 100 µm divise´es par G0 (re´gions 1, 17, 20, 24 et 25). Ensuite, pour trois
de ces re´gions, elle est e´galement meilleure que la corre´lation avec la bande a` 25 µm divise´e par
G0. Cela montre donc que l’e´mission IR caracte´ristique des gros grains et des tre`s petits grains
est bien corre´le´e avec l’e´mission anormale uniquement si elle est bien corre´le´e avec l’e´mission IR
caracte´ristique des PAH. Tout cela va donc dans le sens de l’hypothe`se de la rotation des PAH a`
l’origine de l’e´mission anormale. Cependant si cette e´tude semble eˆtre tre`s prometteuse, aucune
conclusion ferme ne pourra eˆtre donne´e tant que des donne´es avec une meilleure re´solution spatiale
ne seront pas disponibles. L’ide´al serait d’observer un nuage dense entre 10 et 100 GHz comme
ceux de´crits par Bernard et al. (1993) qui ont observe´ le Taureau, la re´gion de ρ-Ophiucus et le
Came´le´on dans l’IR. Ils montrent que le maximum d’e´mission des gros grains a` 100 µm coı¨ncide
avec le maximum d’extinction au centre des nuages. En revanche, l’e´mission a` plus courte longueur
d’onde pre´sente un minimum local au centre et des maxima sur les bords. Les plus petites particules
sont donc pre´sentes uniquement dans un halo entourant le nuage (les petits grains coagulent au
cœur du nuage et sont de´sorbe´s de la surface des gros sur les bords). Il serait donc tout a` fait
inte´ressant de voir si les variations d’abondance des petits grains constate´es dans l’IR se retrouvent
sur des cartes d’e´mission anormale.
5Dans le cas de la re´gion 1, deux pentes diﬀe´rentes semblent encore coexister. Cela pourrait eˆtre duˆ a` une le´ge`re
variation de la distribution de tailles et/ou de moment dipolaire e´lectrique entre les zones a` G 0 faible et a` G0 e´leve´.
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Figure 7.8 - Emission anormale dans la bande K (23 GHz) en fonction de l’e´mission IR de
la poussie`re dans la colonne de gauche et de l’e´mission IR divise´e par G0 dans la colonne
de droite. La ligne du haut montre la bande IRIS a` 12 µm, la deuxie`me ligne celle a` 25
µm, la troisie`me celle a` 60 µm et la ligne du bas celle a` 100 µm.
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Figure 7.9 - Histogrammes des cartes d’e´mission anormale dans la bande K (23 GHz)
d’ou` on a soustrait l’ajustement line´aire K = a × IIR + b en noir et l’ajustement line´aire
K = a × IIR/G0 + b en violet. Les histogrammes sont normalise´s. L’histogramme obtenu
avec la bande a` 12 µm est repre´sente´ dans la figure en haut a` gauche, celui avec la bande a`
25 µm en haut a` droite, celui avec la bande a` 60 µm en bas a` gauche et celui avec la bande
a` 100 µm en bas a` droite.
Figure 7.10 - Illustration de la me´thode de se´lection des champs utilise´s pour l’e´tude de
la corre´lation entre l’e´mission anormale et l’e´mission IR des grains.
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Figure 7.11 - Localisation des re´gions se´lectionne´es pour mener cette e´tude sur une carte
en projection Galactique. Les champs sont nume´rote´s par longitude croissante.
Figure 7.12 - Le´gende des Fig. 7.13 a` Fig. 7.25 : l’unite´ commune des cartes est le MJy/sr.
La figure pre´sentant la corre´lation entre l’e´mission a` 12 µm divise´e par G0 et l’e´mission
anormale montre e´galement l’ajustement line´aire entre ces deux cartes (droite bleue).
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Figure 7.13 - Re´gion 1 : (l = 6.9◦, b =19.9◦).
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Figure 7.14 - Re´gion 2 : (l = 15.3◦, b = 9.7◦).
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Figure 7.15 - Re´gion 3 : (l = 29.2◦, b =22.7◦).
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Figure 7.16 - Re´gion 4 : (l = 31◦, b =17.2◦).
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Figure 7.17 - Re´gion 5 : (l = 94.8◦, b =7.2◦).
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Figure 7.18 - Re´gion 6 : (l = 106.2◦, b =17.2◦).
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Figure 7.19 - Re´gion 15 : (l = 176.8◦, b = -13◦).
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Figure 7.20 - Re´gion 16 : (l = 186◦, b = -18.8◦).
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Figure 7.21 - Re´gion 17 : (l = 199◦, b = -13◦).
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Figure 7.22 - Re´gion 19 : (l = 297.8◦, b = -17.3◦).
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Figure 7.23 - Re´gion 20 : (l = 304.8◦, b = -18.3◦).
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Figure 7.24 - Re´gion 24 : (l = 343.6◦, b = 22.4◦).
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Figure 7.25 - Re´gion 25 : (l = 355.5◦, b = 13.6◦).
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7.4 Contraindre les PAH a` partir de l’e´mission anormale
Le but de cette partie est de de´duire la gamme de tailles et le moment dipolaire e´lectrique des
PAH interstellaires a` partir des cartes d’e´mission anormale dans les 27 champs de´crits pre´ce´dem-
ment. On estime au pre´alable la densite´ de colonne d’hydroge`ne et l’abondance du carbone dans
les PAH pour chacun des champs.
7.4.1 Densite´ de colonne et abondance
♣ Densite´ de colonne NH
A l’aide d’observations du satellite COPERNICUS6, Bohlin et al. (1978) ont estime´ la densite´
de colonne totale de l’hydroge`ne en fonction de l’exce`s de couleur standard E(B − V) :
NH = NHI + NH2 = 5.8 × 1021E(B − V) atome.cm−2 (7.9)
On mesure la densite´ de colonne dans nos 27 re´gions a` partir des cartes d’exce`s de couleur de
Schlegel et al. (1998). Il a e´te´ de´montre´ que leur estimation de E(B − V) surestime l’extinction
dans les re´gions pour lesquelles E(B − V) > 0.5. Cette surestimation s’explique par le fait que
Schlegel et al. (1998) assignent une unique tempe´rature par ligne de vise´e lorsqu’ils convertissent
l’extinction dans l’IR lointain en exce`s de couleur. Or des travaux montrent que certaines re´gions
ont deux composantes : une “froide” et une “chaude” (Lagache et al. 1998). La froide peut contri-
buer de fac¸on non ne´gligeable a` l’e´missivite´ des grains dans l’IR lointain. La carte d’exce`s de
couleur de Schlegel et al. (1998) reste cependant un estimateur relativement pre´cis de la densite´
de colonne pour les re´gions diﬀuses (E(B − V) ≤ 0.5). Quatre de nos 27 re´gions ont des exce`s de
couleur le´ge`rement supe´rieurs a` 0.5 (re´gions 1, 4, 5 et 13), on estimera donc dans leur cas unique-
ment des limites supe´rieures pour NH et infe´rieures pour le moment dipolaire e´lectrique des grains
(l’e´missivite´ rotationnelle des PAH est proportionnelle a` la densite´ de colonne et au moment dipo-
laire au carre´). On obtient alors des densite´s de colonne comprises entre 6 × 1020 et 6 × 1021 cm−2
pour les 27 champs conside´re´s.
♣ Abondance [C/H]
Bernard et al. (1994) et Boulanger et al. (1996b) ont montre´ qu’il est possible d’utiliser la
brillance dans la bande IRAS a` 12 µm pour estimer l’e´mission totale des PAH entre 2 et 15 µm :
IPAH = 1.5 × νIν(12µm) (7.10)
L’e´missivite´ des PAH, EPAH, normalise´e par l’intensite´ du champ de rayonnement G0 s’exprime
alors comme :
EPAH =
1.5νIν(12µm)
G0NH
(7.11)
En supposant que l’e´nergie absorbe´e par les PAH se retrouve inte´gralement dans leur e´mission IR7,
on peut estimer leur abondance : [C
H
]
PAH
=
EPAH
PPAH
abs
(7.12)
6Le satellite COPERNICUS, fruit d’une collaboration entre la NASA, le Science and Engineering Research Coun-
cil et deux universite´s anglaises, a e´te´ lance´ en aouˆt 1972 et ope´rationnel jusqu’en fe´vrier 1981. Il a fourni des spectres
d’e´toiles, de galaxies et de plane`tes dans les domaines UV et X.
7Les autres voies de relaxation de l’e´nergie absorbe´e par les PAH (eﬀet photoe´lectrique, photodissociation...) ont
une contribution de quelques pourcents.
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ou` PPAH
abs est la puissance absorbe´e par atome de carbone pour la distribution de tailles conside´re´es.
Dans le cadre du mode`le de´crit au chapitre 3, avec une distribution de tailles telle que n(a) ∝ a−3.5,
PPAH
abs = 3 × 10−27 W/C pour G0 = 1. On obtient alors des abondances comprises entre 2.8 × 10−5
et 4.6 × 10−5 pour les 27 champs conside´re´s.
7.4.2 Contrainte sur la taille et le moment dipolaire des PAH
D’apre`s notre mode`le de rotation, nous savons que la position du maximum du spectre rotation-
nel de´pend de la taille minimale des PAH, Nmin, et de leur moment dipolaire e´lectrique au carre´,
µ2. Plus Nmin est petit et plus le spectre pique a` haute fre´quence ; inversement, plus on augmente µ
et plus il se de´cale vers les basses fre´quences. Dans la suite, la distribution de tailles sera toujours
de type MRN avec : n(a) ∝ a−3.5. La taille maximale des PAH est quant a` elle fixe´e a` NC = 216.
Pour ajuster les spectres des 27 re´gions se´lectionne´es, nous fixons la densite´ de colonne et
l’abondance aux valeurs de´termine´es dans le paragraphe pre´ce´dent. Nous laissons deux parame`tres
libres : la taille du plus petit PAH, Nmin, et la constante m (µi = m
√
Nat). On suppose a` priori que les
champs observe´s sont compose´s d’un me´lange de deux phases : le CNM et le WNM. Les spectres
re´sultants de ces ajustements pour les re´gions 1, 5, 6, 15, 17, 20, 24 et 15 sont visibles sur la Fig.
7.27. Les re´sultats pour les 27 champs sont re´sume´s dans l’Annexe 7.5. Il est possible d’ajuster les
spectres des 27 re´gions avec notre mode`le en utilisant les parame`tres suivant :
- la constante m est comprise entre 0.3 et 1.1 D ; m = 0.3 D pour 7 champs et 0.4 D pour 17
champs ; 3 re´gions ont des valeurs de m supe´rieures avec m = 0.5, 0.6 et 1.1 D
- pour la composante CNM, la taille minimale requise est infe´rieure a` 100 atomes de carbone ;
la taille me´diane est Nmin = 24 et la moyenne 〈Nmin〉 = 30
- pour la composante WNM, 50 ≤ Nmin ≤ 100 ; la taille me´diane est Nmin = 54 et 〈Nmin〉 = 55
Cependant, la validite´ des ajustements peut encore eˆtre questionne´e a` ce stade. En eﬀet, la couver-
ture spectrale des bandes WMAP n’est pas assez large pour contraindre le maximum et la partie
basse fre´quence des spectres d’e´mission anormale. De plus, dans le cas de neuf re´gions (3, 4, 6,
7, 8, 9, 19, 20, 22), la bande V a` 61 GHz n’a pas pu eˆtre utilise´e. On rappelle que les crite`res
d’exclusion pour cette bande sont les suivants : soit la corre´lation avec l’e´mission IR divise´e par
G0 est tre`s mauvaise, soit des intensite´s ne´gatives ont e´te´ assigne´es a` des pixels du champ a` cette
fre´quence. Dans les deux cas, on conside`re que la soustraction n’est pas satisfaisante dans cette
bande et on la retranche de notre e´tude. Deux spectres illustrent cela dans la Fig. 7.27. Il faut donc
trouver un moyen de confirmer les re´sultats obtenus.
La pertinence des ajustements peut eˆtre teste´e a` partir des droites de corre´lation entre l’e´mission
IR a` 12 µm/G0 et l’e´mission anormale a` 23 GHz. En eﬀet, on peut e´tablir une relation entre les
ajustements et la pente de ces droites. L’ajustement de l’e´mission IR s’exprime comme :
Fν
G0
= NH
[C
H
]
PAH
× f (Nmin, λ = 12 µm) (7.13)
La fonction f est une constante qui de´pend de la distribution de tailles des PAH, de la fre´quence
λ, de la section eﬃcace d’absorption des PAH et de la probabilite´ qu’un photon d’e´nergie hc/λ
soit e´mis. On a choisi pour eﬀectuer ce calcul la distribution de taille de Mathis et al. (1977) et
les proprie´te´s optiques des PAH cations de´finis au chapitre 3. On pose Nmin = 18 qui est la valeur
utile pour reproduire le spectre IR du milieu diﬀus et d’une PDR (Fig. 3.10). Si on suppose que
l’e´mission anormale observe´e a` 23 GHz est due a` des PAH en rotation, on peut alors l’exprimer
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comme :
Pν = NH
[C
H
]
PAH
×
[
α1CNM(N1min,m) + α2WNM(N2min,m)
]
(7.14)
Les fonctions CNM et WNM sont des constantes qui de´pendent de la distribution de taille des
PAH, de leur distribution de moment angulaire et du taux de transitions purement rotationnelles.
Les constantes (N 1min, α1) et (N 2min, α2) sont les tailles minimales et les contributions des com-
posantes CNM et WNM respectivement, telles que de´duites de l’ajustement des spectres de´crit
pre´ce´demment.
La pertinence de nos ajustements peut eˆtre ve´rifie´e en combinant les e´quations 7.13 et 7.14 dont
le rapport doit eˆtre e´gal a` la pente des droites de corre´lation :
Pν
Fν/G0
=
α1CNM + α2WNM
f = pente de corre´lation (7.15)
L’e´quation des droites de corre´lation entre l’e´mission IR divise´e par G0 et l’e´mission anormale
est estime´e avec la fonction fitexy (Press et al. 1992) : K = a × 12 µm/G0 + b. La fonction a`
minimiser est :
χ2(a, b) =
N∑
i=1
(K(i) − ab × 12 µm/G0)2
σ2K + b2σ212/G0
(7.16)
Cette fonction prend en compte l’erreur sur les abscisses et les ordonne´es dans la recherche de a
et de b. La me´thode utilise´e pour la minimisation est de´crite dans le livre Numerical Recipes in
Fortran : the art of computing (Press et al. 1992). L’inte´reˆt de se servir de fitexy est le suivant :
si on inverse les abscisses et les ordonne´es, la pente est alors inverse´e8. Il n’y a en eﬀet aucune
raison pour que la fac¸on de pre´senter les donne´es influe sur le re´sultat. On constate sur la Fig. 7.26
que l’e´galite´ 7.15 est bien ve´rifie´e pour la majorite´ des champs. Cela confirme donc les parame`tres
physiques obtenus graˆce aux ajustements. Le rapport des mode`les d’e´mission IR et d’e´mission
rotationnelle s’e´loigne significativement de la pente de corre´lation pour un seul champ. C’est la
re´gion 3 : il semble que dans ce cas, les bandes K, Ka et Q seules ne permettent pas un ajustement
satisfaisant de (m,Nmin).
7.5 Discussion
L’e´tude eﬀectue´e avec les donne´es WMAP et les re´gions G159.6-18.5 et [LPH96]201.663+1.643
montre que l’e´mission anormale est bien explique´e avec l’e´mission rotationnelle des PAH inter-
stellaires tant au niveau de la distribution spectrale que de la corre´lation spatiale avec l’e´mission
rovibrationnelle. Les tailles requises pour reproduire l’e´mission anormale sont supe´rieures a` celles
requises pour reproduire l’e´mission IR (en particulier la bande a` 3.3 µm). Or nous avons pu consta-
ter qu’il est e´galement possible d’ajuster le spectre de l’anneau G159.6-18.5 avec une distribution
de tailles bimodale. Cette solution fait appel a` deux composantes de grains, la premie`re avec des
moments dipolaires faibles et la seconde avec des moments dipolaires plus importants. La premie`re
composante pique vers 20-30 atomes de carbone et la seconde vers NC = 50-60. Ces re´sultats sont
en accord avec les re´sultats the´oriques de Le Page et al. (2003) qui montrent la bimodalite´ de la
distribution de tailles en se basant sur des crite`res de stabilite´ des mole´cules. Cette question pourra
8Par exemple, les fonctions linfit et robust-linefit de IDL et astron donnent par exemple des diﬀe´rences de
20 a` 40 % sur la pente.
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Figure 7.26 - Pente de la droite de corre´lation entre l’e´mission IR divise´e par G0 et
l’e´mission anormale a` 23 GHz en fonction du rapport de´fini par l’Eq. 7.15 pour les
27 champs se´lectionne´s. Les erreurs sur les pentes de corre´lation ont e´te´ obtenues par
la me´thode du bootstrap. La droite mate´rialise la relation ide´ale : pente = rapport des
mode`les.
eˆtre aborde´e a` l’aide des donne´es Planck. En eﬀet, l’e´mission des gros grains qui domine a` 100
GHz est polarise´e. Cela indique que ces grains sont aligne´s sur le champ magne´tique local (Benoıˆt
et al. 2004). En revanche, les PAH, a` cause des fluctuations de tempe´rature qu’ils subissent, sont
peu aligne´s, ce qu’indique e´galement le faible taux de polarisation observe´ dans l’UV ou` les PAH
dominent l’extinction (Cecchi-Pestellini et al. 2008; Martin 2007; Lazarian et Draine 2000; Jo-
blin et al. 1992). La mesure du taux de polarisation dans les bandes de HFI permettra donc de
rechercher l’e´mission rotationnelle des petits PAH dont l’existence est une question importante
pour l’e´tude du milieu interstellaire.
Par ailleurs, l’e´tude mene´e a` partir des cartes d’e´mission anormale extraites des donne´es WMAP
(Miville-Descheˆnes et al. 2008) a e´galement apporte´ des informations. Tout d’abord, on a pu
constater que l’e´mission anormale est corre´le´e avec l’e´mission IR des poussie`res. Cette corre´lation
est sensiblement meilleure avec la bande a` 12 µm sur tout le ciel et posse`de le comportement
attendu : l’e´mission anormale est inde´pendante de l’intensite´ du champ de rayonnement G0. Ce
re´sultat est confirme´ a` plus petite e´chelle. On a e´galement montre´ sur quelques re´gions que la
corre´lation de l’e´mission anormale est meilleure avec l’e´mission a` 12 µm, caracte´ristique des PAH,
qu’avec celle a` 100 µm, caracte´ristique des gros grains. Les spectres d’e´mission anormale des 27
champs que nous avons se´lectionne´s sont tre`s bien reproduits par des spectres d’e´mission rotation-
nelles avec des PAH ayant des tailles et une abondance en accord avec l’e´mission IR. Ces re´sultats
sugge`rent que l’e´mission anormale est due aux PAH. Cela reste a` confirmer a` l’aide d’observations
a` plus haute re´solution spatiale.
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Figure 7.27 - Spectres d’e´mission anormale pour les champs 1, 5, 6, 15, 17, 20, 24 et
25. Les barres sont l’e´cart-type pour les pixels des re´gions se´lectionne´es. La composante
CNM est repre´sente´e par la courbe en pointille´s et la composante WNM par les tirets.
CONCLUSIONS ET PERSPECTIVES
♣ Conclusions
L’objectif de ma the`se e´tait de mode´liser l’e´mission a` grande longueur d’onde des PAH inter-
stellaires dans le but de mieux contraindre leurs proprie´te´s et de pre´parer l’analyse des donne´es
Planck et Herschel. Cette mode´lisation a ensuite pu eˆtre confronte´e aux observations disponibles.
Dans le contexte de la pre´paration scientifique a` la mission Planck, les re´sultats obtenus permet-
tront d’analyser les observations faites par les instruments LFI (Low Frequency Instrument) et
HFI (High Frequency Instrument) et contribueront au de´veloppement d’un mode`le physique de
se´paration des composantes, ne´cessaire a` l’e´tude du fond diﬀus cosmologique.
La premie`re partie du travail de mode´lisation eﬀectue´ au cours de ma the`se concerne l’e´mission
rovibrationnelle des PAH, de l’IR proche jusqu’au domaine centime´trique. Nous avons adopte´ une
section eﬃcace de´duite des observations ISO et Spitzer pour λ ≤ 20 µm. A plus grande longueur
d’onde, trois modes vibrationnels ont e´te´ ajoute´s a` partir des re´sultats the´oriques de Malloci et al.
(2007). Ce mode`le permet de reproduire de fac¸on satisfaisante le spectre d’e´mission d’un cirrus
Galactique (le Came´le´on) et de la Barre d’Orion a` l’aide d’un me´lange de PAH neutres et io-
nise´s. Nous avons pu montrer que si l’e´missivite´ est domine´e par l’IR moyen d’un point de vue
e´nerge´tique, la majorite´ des photons sont e´mis lorsque les PAH sont a` faible e´nergie interne. Ces
photons peu e´nerge´tiques sont souvent ne´glige´s quand on mode´lise l’e´mission IR mais ils sont
importants quand on e´tudie l’e´mission a` grande longueur d’onde des PAH (rovibration et rotation).
Nous montrons qu’elle pourrait avoir une contribution non ne´gligeable dans l’IR lointain, com-
parativement a` celle des gros grains et ainsi participer a` la variation de l’indice spectral β pour
ν ≤ 500 GHz.
Dans un deuxie`me temps, le spectre rotationnel des PAH a e´te´ mode´lise´. Nous avons utilise´ des
proprie´te´s mole´culaires re´alistes et traite´ les interactions des PAH avec les atomes et les ions du
gaz interstellaire. L’excitation et le freinage de la rotation par les photons e´mis ont e´galement e´te´
inclus. L’e´mission rotationnelle en bande large a e´te´ estime´e pour une large gamme de conditions
astrophysiques (G 0, nH) et de proprie´te´s des grains (distribution de tailles et de moment dipolaire,
section eﬃcace, abondance). Nous avons ainsi pu montrer que l’e´mission de photons rotationnels et
rovibrationnels est le processus dominant le freinage de la rotation, quelle que soit la taille du PAH
conside´re´ et le milieu dans lequel il se trouve. L’inde´pendance du spectre d’e´mission rotationnelle
par rapport a` G 0 et nH a e´galement e´te´ mise en e´vidence (pour G0 ≤ 10 et nH ≤ 30 cm −3). Ces
re´sultats apportent des contraintes observationnelles fortes qui ont e´te´ exploite´es au cours de ma
the`se.
Dans un troisie`me temps, nous avons confronte´ les re´sultats de cette mode´lisation aux observa-
tions disponibles. La premie`re e´tape a e´te´ d’extraire l’e´mission anormale des donne´es WMAP. Ce
travail a pose´ le proble`me de la se´paration des composantes, une e´tape indispensable a` l’extrac-
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tion du fond diﬀus cosmologique a` ces fre´quences. A partir d’un mode`le de champ magne´tique
et des donne´es en intensite´ et en polarisation, nous avons pu mettre en e´vidence l’existence d’une
composante anormale forte, non polarise´e a` 23 GHz. Pour la premie`re fois, nous avons montre´ que
l’e´mission anormale est bien corre´le´e avec l’e´mission IR des poussie`res et que cette corre´lation
est meilleure avec l’e´mission a` 12 µm caracte´ristique des PAH qu’avec l’e´mission a` 100 µm ca-
racte´ristique des gros grains. Ces corre´lations montrent e´galement l’inde´pendance de l’e´mission
anormale par rapport a` l’intensite´ du champ de rayonnement G 0, une des pre´dictions du mode`le
d’e´mission rotationnelle. Les caracte´ristiques des grains de´duites de ces observations sont en ac-
cord avec celles de´duites de l’IR (abondance, distribution de tailles). Ces re´sultats sugge`rent for-
tement que l’e´mission anormale non polarise´e trouve son origine dans la rotation des PAH inter-
stellaires. Par ailleurs, l’e´tude eﬀectue´e sur la re´gion mole´culaire G159.6-18.5 dans Perse´e montre
que son spectre d’e´mission anormale est bien reproduit avec notre mode`le d’e´mission rotation-
nelle. Les tailles requises pour reproduire l’e´mission anormale sont supe´rieures a` celles requises
pour reproduire l’e´mission IR. Nous avons montre´ qu’il est e´galement possible d’ajuster le spectre
de cette re´gion avec une distribution de tailles bimodale. La premie`re composante est centre´e sur
des PAH avec 20-30 atomes de carbone ayant des moments dipolaires faibles (µ(D) ∼ 0.1√Nat)
et la seconde vers NC = 50-60 avec des moments dipolaires plus e´leve´s (µ(D) ∼ 0.6√Nat). Ces
re´sultats sont en accord avec les travaux the´oriques de Le Page et al. (2003). La question de la
bimodalite´ ne peut cependant eˆtre tranche´e avec les donne´es dont nous disposons actuellement.
♣ Perspectives
Les re´sultats de mon travail de the`se ouvrent un certain nombre de perspectives dans l’utilisation
de l’e´mission anormale pour e´tudier les PAH interstellaires.
• L’analyse de l’e´mission anormale dans les bandes WMAP pourra eˆtre poursuivie. Le but de
cette analyse sera de mener une comparaison syste´matique des donne´es micro-onde avec
les donne´es IR dans des nuages interstellaires cibles dont les conditions physiques sont
bien connues. La comparaison de l’e´mission anormale a` l’e´mission HI et Hα permettra de
de´crire de fac¸on quantitative les variations de l’e´mission de rotation en fonction de la phase
interstellaire conside´re´e. Une combinaison des donne´es WMAP avec des donne´es a` plus
basses fre´quences (COSMOSOMAS, VSA ou CBASS par exemple) permettra e´galement de
de´terminer le spectre de rotation et d’en de´duire des gammes de tailles, l’abondance et la
distribution du moment dipolaire e´lectrique des PAH.
• La connaissance du milieu interstellaire de notre Galaxie passe aussi par l’e´tude de celui de
galaxies exte´rieures. Il serait tre`s inte´ressant de savoir si l’on observe de l’e´mission anormale
extragalactique. Le travail de C. Bot dans ce domaine est tre`s prometteur (communication
prive´e). Elle a pu reconstituer la distribution spectrale d’e´nergie (SED) du Petit Nuage de
Magellan de 0.1 a` 10 6 GHz. Cette SED pre´sente un aplatissement entre 200 et 600 GHz
qui ne peut eˆtre explique´ ni par un me´lange de tempe´ratures, ni par la physique des grains
a` basse tempe´rature (Meny et al. 2007), ni par la fluctuation du fond diﬀus cosmologique.
La pre´sence de PAH en rotation dans un champ de rayonnement intense ou une densite´ de
gaz e´leve´e ou bien encore un moment dipolaire e´lectrique important pourrait participer a`
l’aplatissement observe´. Une mode´lisation de cette SED pourrait nous apporter beaucoup
d’informations sur les PAH du Petit Nuage de Magellan.
• La bimodalite´ de la distribution de tailles des PAH, discute´e au chapitre 7, pourra eˆtre teste´e
a` l’aide des donne´es en polarisation des instruments LFI et HFI du satellite Planck. En eﬀet,
l’e´mission des gros grains qui domine a` 100 GHz est polarise´e. En revanche les PAH sont
peu aligne´s sur le champ magne´tique. Cela est indique´ par le faible taux de polarisation
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observe´ dans l’UV ou` les PAH dominent l’extinction. La mesure du taux de polarisation
dans les bandes HFI et LFI permettra donc de rechercher l’e´mission rotationnelle des petits
PAH. Leur existence est une question importante pour la physique du milieu interstellaire
(e´mission IR, chauﬀage du gaz).
• Pour interpre´ter les observations des satellites Planck et Herschel et suivre l’e´volution des
grains dans le milieu interstellaire, il est indispensable de disposer d’un outil de mode´lisation
flexible et rapide de l’e´mission des grains dans une se´rie de bandes photome´triques de l’infra-
rouge jusqu’au domaine centime´trique. Un tel outil est en cours de de´veloppement (collabo-
ration IAS, CESR, CITA) et s’appuie sur le mode`le d’e´mission des grains DUSTEM qui est
une version mise a` jour du travail de De´sert et al. (1990). Ce mode`le vient d’eˆtre incorpore´
dans le code PDR du LUTH qui de´crivait jusqu’a` pre´sent la physique et la chimie du gaz
ainsi que le transfert de rayonnement. Le traitement de l’e´mission rovibrationnelle des PAH
interstellaires a` basse tempe´rature et dans le cadre d’un mode`le thermique est actuellement
de´veloppe´ dans ce contexte (the`se M. Gonzalez, IAS-LUTH). Ce nouveau mode`le PDR +
DUSTEM est le contexte ide´al puisqu’il permettra d’inclure de fac¸on cohe´rente l’eﬀet des
collisions gaz-grains sur la rotation des PAH. Je compte donc travailler a` l’incorporation de
la physique de l’e´mission rotationnelle des PAH dans ce mode`le afin de disposer d’un outil
complet de´crivant l’e´mission des PAH a` grande longueur d’onde.
• Dans le chapitre 7, nous avons montre´ que l’e´mission anormale est bien corre´le´e avec l’e´mis-
sion IR des gros grains uniquement si elle est bien corre´le´e avec l’e´mission IR des PAH.
Cependant, aussi prometteuse que soit cette e´tude, aucune conclusion ferme ne pourra eˆtre
avance´e tant que des donne´es avec une meilleure re´solution spatiale ne seront pas disponibles.
L’ide´al serait d’observer un nuage dense comme ceux de´crits par Bernard et al. (1993). Ils
montrent que le maximum d’e´mission des gros grains a` 100 µm coı¨ncide avec le maximum
d’extinction au centre des nuages. Quant a` l’e´mission a` plus courte longueur d’onde, elle
pre´sente un minimum local au centre et des maxima sur les bords des nuages. Les plus petites
particules sont donc pre´sentes majoritairement dans un halo entourant les nuages. Il serait
donc inte´ressant de voir si les variations d’abondance ainsi constate´es dans l’IR se retrouvent
dans le domaine micro-onde.
• Notre mode`le de rotation donne acce`s a` la tempe´rature rotationnelle des PAH. Ce re´sultat
pourrait eˆtre confronte´ aux largeurs des bandes diﬀuses observe´es dans le milieu interstel-
laire. Les bandes diﬀuses sont des transitions e´lectroniques avec une sous-structure de raies
rovibrationnelles de la mole´cule e´mettrice : leur largeur est donc lie´e a` la rotation des PAH.
On pourrait ainsi avoir une source d’information supple´mentaire sur la taille des PAH inter-
stellaires et un test de plus pour la validite´ de notre mode`le.
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A. Polarisation : le formalisme de Stokes
Etudier la polarisation de la lumie`re stellaire est une source d’information importante quand
on e´tudie le milieu interstellaire : elle apporte des indications sur l’orientation et l’intensite´ du
champ magne´tique et sur la nature des grains (sont-ils capables de s’aligner sur −→B ou non ?). Nous
de´finissons dans cette annexe le formalisme de Stokes, qui est celui que nous utilisons a` chaque fois
que nous parlons de polarisation dans cette the`se. Ce formalisme a e´te´ introduit par Sir Georges
Stokes en 1852.
La polarime´trie permet d’e´tudier la polarisation de la lumie`re, c’est-a`-dire la direction du vec-
teur champ e´lectrique −→E , qui peut eˆtre influence´e par diﬀe´rents processus physiques a` l’œuvre dans
le milieu interstellaire. Le formalisme de Stokes fait appel a` quatre grandeurs : I, Q, U et V que
nous de´crivons ci-apre`s. Soient −→l et −→r les vecteurs unitaires caracte´risant l’espace dans lequel se
de´place une onde plane et monochromatique, tels que −→l ∧ −→r soit dans la direction de propagation
de l’onde. En astrophysique, le vecteur −→l est ge´ne´ralement dans le plan me´ridien du syste`me de
coordonne´es e´quatoriales et dirige´ vers le nord.
On conside`re le cas d’une onde polarise´e elliptiquement. On peut exprimer le vecteur champ
e´lectrique −→E , transverse, de la fac¸on suivante :
−→E = Re(El−→l + Er−→r )
avec El = E0l sin(ωt − 
l)
et Er = E0r sin(ωt − 
r)
ou` ω est la fre´quence de l’onde et E0l , E0r , 
l et 
r sont des constantes positives.
L’angle Φ de´fini dans la Fig. 28 est appele´ “ angle de polarisation” : c’est l’angle entre le
vecteur unitaire −→l et le grand axe de l’ellipse. L’angle β a pour tangente le rapport des deux axes
de l’ellipse. On peut alors exprimer les parame`tres de Stokes comme :
I = (E0l )2 + (E0r )2 = (Q2 + U2 + V2)1/2 intensite´ totale de l′onde
Q = (E0l )2 − (E0r )2 = I cos(2β) cos(2Φ) composante polarise´e line´airement
U = −2E0l E0r cos(
l − 
r) = I cos(2β) sin(2Φ) composante polarise´e line´airement
V = 2E0l E
0
r sin(
l − 
r) = I sin(2β) composante polarise´e circulairement
(17)
On de´finit le taux de polarisation line´aire P et l’angle de polarisation Φ comme :
P =
(Q2 + U2)1/2
I
(18)
Φ =
1
2
arctan
(
U
Q
)
(19)
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Le taux de polarisation est compris entre 0 et 1 suivant que l’onde est non polarise´e ou totalement
polarise´e.
Figure 28 - Plan de re´fe´rence pour une onde plane monochromatique. La direction de
propagation de l’onde est perpendiculaire a` la figure, dirige´e vers le lecteur.
B. Le logiciel CLOUDY
Les simulations nume´riques permettent de comprendre des environnements physiques com-
plexes en partant d’un certain nombre de principes de base. Le logiciel CLOUDY a e´te´ conc¸u dans
ce but. Il permet de de´finir les conditions physiques d’un nuage (gaz + poussie`res), expose´ ou
non a` un champ de rayonnement externe et pre´dit le spectre qui en re´sulte. Cela rend possible de
comprendre de nombreuses observables simplement en spe´cifiant les proprie´te´s d’un nuage et le
champ de rayonnement incident. Un des inte´reˆts de l’utilisation de ce logiciel est qu’il permet de
mode´liser aussi bien la partie ionise´e que la partie neutre du milieu interstellaire.
Les entre´es ne´cessaires a` CLOUDY pour fonctionner sont :
- la couleur et l’intensite´ du champ de rayonnement incident
- l’e´paisseur du nuage
- la composition du gaz et la pre´sence ou l’absence de grains
- la densite´ d’hydroge`ne nH = n(H0) + n(H+) + 2n(H2)
La ge´ome´trie est sphe´rique par de´faut mais des mode`les plans-paralle`les ou cylindriques sont
re´alisables. Par ailleurs, on peut donner un taux de remplissage f (r) du nuage et ainsi pre´ciser
s’il est homoge`ne ou non. Le nuage est alors divise´ en diﬀe´rentes “zones”, choisies de manie`re a`
ce que les conditions physiques a` l’inte´rieur d’une meˆme zone soit relativement constantes. Le taux
d’ionisation est de´termine´ en e´quilibrant les processus d’ionisation (par les photons, les collisions,
le transfert de charge...) et les processus de recombinaison (radiative, a` trois corps, par transfert
de charge...). L’hypothe`se est faite que les e´lectrons libres ont une distribution de vitesse Max-
wellienne avec une tempe´rature cine´tique re´sultant de l’e´quilibre entre les processus de chauﬀage
et les processus de refroidissement (voir §1.4 et 1.6). Une fois donne´es toutes ces hypothe`ses et
ces entre´es, le code peut de´terminer la tempe´rature, l’ionisation, l’e´tat chimique du nuage, et le
spectre re´sultant qui peut inclure des milliers de raies atomiques et mole´culaires. Si une population
de grains a e´te´ incluse, on obtient e´galement leur spectre d’e´mission et la courbe d’extinction du
nuage. Lorsqu’on de´cide d’inclure des grains, on peut choisir leur distribution de tailles, leur abon-
dance et leur composition. Une commande permet de de´ple´ter automatiquement dans le gaz les
e´le´ments pre´sents dans grains (par rapport aux abondances solaires). Le code suppose par ailleurs
que l’abondance des PAH varie avec le rapport n(H0)/nH. En eﬀet, les PAH semblent eˆtre pre´sents
principalement a` l’interface entre les re´gions HII et les nuages mole´culaires : ils sont de´truits par
les photons ionisants et les collisions avec H+ dans les premie`res et disparaissent en coagulant sur
les gros grains dans les seconds (Sellgren et al. 1990).
HAZY est le nom de la documentation permettant de comprendre le fonctionnement de CLOU-
DY et est te´le´chargeable a` l’adresse suivante : http://viewvc.nublado.org/index.cgi/tags/
release/c08.00/docs/?root=cloudy. La partie I donne toutes les commandes disponibles ; la
partie II de´crit la physique utilise´e dans les simulations ; et la partie III de´crit toutes les sorties du
code et leur format.
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Quand nous utilisons CLOUDY pour de´terminer les parame`tres physiques du gaz en fonction de
l’intensite´ du champ de rayonnement G0 ou de la densite´ nH, on utilise les diﬀe´rentes populations
de grains de´finies par Weingartner et Draine (2001). Les gros et les tre`s petits grains sont inclus
sous forme de deux populations se´pare´es : une de composition graphitique et l’autre silicate´e. La
distribution de tailles est de type MRN (Mathis et al. 1977) avec 50 ˚A ≤ a ≤ 0.25 µm. Une
population de PAH interstellaires est e´galement incluse avec 3.5 ˚A ≤ a ≤ 50 ˚A. La distribution de
tailles est dans ce cas de type “log-normale” (voir Eq. 5.56). Les abondances des e´le´ments sont
donne´es dans le Tab. 2. Ce mode`le de grains permet de reproduire de fac¸on satisfaisante la courbe
d’extinction et le spectre d’e´mission du milieu diﬀus Galactique (Fig. 29).
Tableau 2 - Abondances des e´le´ments du mode`le de grains que nous utilisons avec le
logiciel CLOUDY (Weingartner et Draine 2001).
Ele´ments Abondances
He 0.1
C 1.3 × 10−4
N 7.5 × 10−5
O 3.2 × 10−4
S 1.8 × 10−6
Si 1.7 × 10−6
Mg 1.1 × 10−6
Fe 1.7 × 10−7
Figure 29 - A gauche : courbe d’extinction pour le milieu diﬀus obtenue avec le logiciel
CLOUDY. A droite : spectre d’e´mission IR pour le milieu IR. Ce spectre comprend les
contributions des PAH interstellaires, des VSG et des BG carbone´s et silicate´s.
C. Le magne´tisme des mate´riaux
D’apre`s du Tre´molet de Lacheisserie (1999).
C.1 Le paramagne´tisme
Un mate´riau paramagne´tique contient des atomes magne´tiques (sous-couche e´lectronique in-
comple`te) dont le moment dipolaire magne´tique peut s’orienter dans toutes les directions (la dis-
tance entre les atomes est suﬃsamment grande pour qu’ils n’interagissent pas) : l’aimantation
totale du mate´riau est donc nulle. Si on applique un champ magne´tique, les moments magne´tiques
ont tendance a` s’aligner avec ce dernier. C’est ce qui se passe a` tempe´rature nulle. En revanche,
si la tempe´rature augmente, l’agitation thermique s’oppose a` cet eﬀet : l’alignement des moments
magne´tiques n’est alors que partiel et la susceptibilite´ du mate´riau reste faible. En augmentant la
tempe´rature, elle de´croıˆt, en accord avec la loi de Curie : χ = C/T ou` C est une constante. On
appelle mate´riaux paramagne´tiques seulement ceux qui ont une aimantation non nulle jusqu’a` tre`s
faible tempe´rature. Il existe un autre paramagne´tisme que celui de Curie, le paramagne´tisme de
Pauli, qui est duˆ aux e´lectrons de conduction dans les me´taux. Leur susceptibilite´ est peu sensible
a` la tempe´rature et plus faible que celle du paramagne´tisme de Curie.
C.2 Le ferromagne´tisme
On appelle ferromagne´tique tout mate´riau dont les moments magne´tiques sont aligne´s pa-
ralle`lement les uns aux autres et spontane´ment a` l’inte´rieur d’un meˆme domaine de Weiss9, c’est-
a`-dire meˆme en l’absence de champ magne´tique exte´rieur. Cela est duˆ au fait que les moments
magne´tiques ne sont pas libres mais interagissent entre eux. A haute tempe´rature, l’agitation ther-
mique finit par l’emporter et on observe un comportement paramagne´tique. Lorsqu’on applique
un champ magne´tique exte´rieur a` un mate´riau ferromagne´tique, la taille des domaines croıˆt avec
l’intensite´ de ce dernier. Le Fer, neuvie`me e´le´ment en terme d’abondance dans l’Univers, est un
mate´riau ferromagne´tique (voir Fig. 30).
C.3 L’antiferromagne´tisme
Les mate´riaux antiferromagne´tiques ont des moments magne´tiques qui peuvent eˆtre divise´s
en deux sous-re´seaux, en-dec¸a` d’une tempe´rature TN , dont les aimantations sont e´gales et op-
pose´es : l’aimantation totale est donc nulle (voir Fig. 31). De manie`re ge´ne´rale, on appelle anti-
ferromagne´tique tous les mate´riaux qui sont magne´tiquement ordonne´s mais dont l’aimantation
re´sultante est nulle. En-dessous de TN , l’aimantation varie faiblement et line´airement quand on
9Les domaines de Weiss sont les plus petits domaines microscopiques continus d’un mate´riau ferromagne´tique
contenant une aimantation homoge`ne, c’est a` dire pour laquelle tous les spins sont oriente´s dans une direction donne´e
(avec des sens paralle`les ou antiparalle`les).
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Figure 30 - Evolution des domaines de Weiss dans un mate´riau ferromagne´tique soumis a`
l’action d’un champ magne´tique exte´rieur d’intensite´ croissante (de gauche a` droite).
applique un champ magne´tique. Quand on augmente ce champ au-dela` d’un certain seuil, on ob-
serve un retournement brutal de l’aimantation d’un des deux sous-re´seaux, initialement oppose´ au
champ, qui s’oriente paralle`lement a` ce dernier. Au-dessus de TN , le compose´ est paramagne´tique.
Figure 31 - Exemple d’un re´seau carre´ ou` les moments magne´tiques des premiers voisins
sont antiparalle`les et ceux des seconds voisins paralle`les.
C.4 Le superparamagne´tisme
Les mate´riaux ferromagne´tiques ou antiferromagne´tiques de tre`s petite dimension peuvent se
comporter comme un moment magne´tique ge´ant (ou “macrospin”) au-dela` d’une tempe´rature dite
tempe´rature de blocage. La tempe´rature de blocage varie avec l’e´chelle de temps de la mesure
et du volume de la particule conside´re´e car c’est un phe´nome`ne de relaxation qui fait passer le
mate´riau de l’e´tat bloque´ a` l’e´tat superparamagne´tique. Le superparamagne´tisme caracte´rise donc
le comportement d’un ensemble de ferromagne´tiques monodomaines au-dela` de la tempe´rature de
blocage.
C.5 Le ferrimagne´tisme
On appelle ferrimagne´tiques les mate´riaux ferromagne´tiques dans laquelle les diﬀe´rents sous-
re´seaux ne se compensent pas exactement. Cela peut-eˆtre duˆ a` un nombre d’atomes diﬀe´rents
dans les sous-re´seaux ou` a` la pre´sence d’he´te´roatomes. Ces mate´riaux ont donc une aimantation
spontane´e.
D. HEALPix
HEALPix est un acronyme pour “Hierarchical Equal Area isoLatitude Pixelization” sur la
sphe`re. Comme son nom l’indique cela signifie que la surface sphe´rique observe´e (le ciel pour
nous) est divise´e en un certain nombre de pixels Npix qui ont tous la meˆme aire. Les centres des
pixels sont situe´s sur un nombre fini d’anneaux de latitude constante, le nombre de ces anneaux
de´pendant de la re´solution choisie pour la grille HEALPix. La Fig. 32 illustre cela. HEALPix
a e´te´ cre´e´ en 1997 par Krzysztov M. Go`rski (Jet Propulsion Laboratory) et Eric Hivon (Institut
d’Astrophysique de Paris) dans le but de re´pondre au besoin cre´e´ par les missions satellites pro-
duisant des cartes de tout le ciel dans le domaine micro-onde (missions ayant pour but de mesurer
le fond diﬀus cosmologique). L’analyse de ces donne´es ne´cessitait une structure mathe´matique
supportant la discre´tisation des fonctions sur la sphe`re a` haute re´solution et permettant une ana-
lyse statistique et astrophysique rapide d’un grand nombre de donne´es. Par exemple, le fait que les
centres des pixels soit sur des lignes de meˆme latitude est essentiel pour toutes les analyses im-
pliquant des harmoniques sphe´riques : le temps de calcul est proportionnel a`
√
Npix alors que une
distribution des pixels qui ne respecte pas l’isolatitude, il est proportionnelle a` N pix. Une librairie
d’algorithmes a` usage astrophysique et des logiciels de visualisation des cartes sont disponibles
sur le site http://healpix.jpl.nasa.gov/.
Trois relations utiles pour travailler avec HEALPix (Go´rski et al. 2005) :
- on appelle re´solution la quantite´ Nside qui est relie´e aux nombres de pixels par : Npix = 12N 2side
- le nombre d’anneaux d’isolatitude est Nring = 4Nside − 1
- la taille angulaire d’un pixel est θpix =
√
3
π
× 3600 ′Nside
Figure 32 - Vue orthographique de la division HEALPix des pixels sur la sphe`re.
Diﬀe´rentes re´solutions sont illustre´es ici : Nside = 1, 2, 4, 8 qui correspondent a` Npix = 12,
48, 192, 768. Les centres des pixels sont situe´s sur 4Nside−1 anneaux de latitude constante.
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E. Re´sume´ des re´sultats du chapitre 7
Les Tab. 3, 4, 5 et 6 donnent les positions et le re´sume´ des re´sultats pour les 27 champs
se´lectionne´s pour mener notre e´tude (voir §7.3.4). Les quantite´s l et b sont les coordonne´es Galac-
tiques des re´gions (longitude et latitude respectivement) ; G0 est l’intensite´ du champ de rayonne-
ment ; NH est la densite´ de colonne d’hydroge`ne ; [C/H] est l’abondance du carbone pie´ge´ dans
les PAH ; Nmin est la taille minimale de la distribution de tailles de PAH ne´cessaire pour ajuster le
spectre d’e´mission anormale avec notre mode`le de rotation (donne´e pour la composante CNM et
la composante WNM) ; m est la constante de´finie dans l’Eq. 5.6 du moment dipolaire e´lectrique ;
α1 et α2 sont les fractions de la densite´ de colonne de PAH (NH × [C/H]) qu’on place dans le CNM
et le WNM respectivement ; P(x, y) est le coeﬃcient de corre´lation de Pearson entre les vecteurs x
et y qu’on de´finit comme suit :
P(x, y) =
∑N
i=1(xi− < x >) (yi− < y >)√∑N
i=1(xi− < x >)2
√∑N
i=1(yi− < y >)2
(20)
Les barres d’erreur donne´es pour la densite´ de colonne d’hydroge`ne et l’abondance des PAH sont
les e´carts-types des mesures sur les pixels se´lectionne´s.
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Tableau 3 - Caracte´ristiques et re´sume´ des re´sultats pour les champs 1 a` 8.
Re´gion 1 Re´gion 2 Re´gion 3 Re´gion 4 Re´gion 5 Re´gion 6 Re´gion 7 Re´gion 8
l (2.5, 11.3) (12.7, 18) (27, 31.5) (27, 35) (91, 98.5) (102.5, 110) (115, 122.3) (115.5, 125)
b (14.8, 25) (6.9, 12.5) (21.1, 24.2) (14.3, 20) (4.5, 10) (14.8, 19.5) (23.8, 28) (11.3, 16.5)
G0 0.77-1.67 0.76-1.39 0.93-1.19 0.81-1.42 0.59-1.15 0.58-0.88 0.57-0.83 0.60-0.82
NH (cm−2) 3.3×1021 5.0×1021 7.6×1020 1.2×1021 6.0×1021 3.4×1021 1.0×1021 2.2×1021
±0.4 × 1021 ±0.6 × 1021 ±0.5 × 1020 ±0.2 × 1021 ±3.9 × 10−5 ±0.4 × 1021 ±0.2 × 1021 ±0.3 × 1021
[C/H] 4.6×10−5 3.0×10−5 3.7×10−5 3.3×10−5 3.9×10−5 4.0×10−5 2.9×10−5 3.7×10−5
±0.2 × 10−5 ±0.2 × 10−5 ±0.1 × 10−5 ±0.2 × 10−5 ±0.2 × 10−5 ±0.2 × 10−5 ±0.4 × 10−5 ±0.2 × 10−5
Nmin (CNM) 20 19 40 36 23 31 66 40
Nmin (WNM) 56 40 63 56 52 66 54 96
m (D) 0.4 0.4 0.4 0.4 0.3 0.6 0.4 1.1
α1 0.05 0.05 0.1 0.1 0.05 0.05 0.65 0.05
α2 0.95 0.95 0.9 0.9 0.95 0.95 0.35 0.95
P
(
12
G0 ,
25
G0
)
0.69 0.98 0.88 0.98 0.97 0.98 0.84 0.95
P
(
12
G0 ,
60
G0
)
0.40 0.84 0.74 0.83 0.92 0.93 0.84 0.94
P
(
12
G0 ,
100
G0
)
0.92 0.91 0.91 0.94 0.95 0.95 0.80 0.91
P(12, K) 0.54 0.77 0.57 0.79 0.83 0.71 0.65 0.71
P
(
12
G0 , K
)
0.80 0.94 0.79 0.90 0.93 0.87 0.81 0.82
P(25, K) 0.23 0.80 0.82 0.81 0.78 0.69 0.33 0.81
P
(
25
G0 , K
)
0.60 0.94 0.84 0.88 0.93 0.87 0.61 0.87
P(60, K) -0.15 0.59 0.38 0.16 0.80 0.48 0.90 0.73
P
(
60
G0 , K
)
0.18 0.92 0.71 0.79 0.97 0.80 0.95 0.90
P(100, K) 0.16 0.74 0.53 0.48 0.90 0.81 0.96 0.81
P
(
100
G0 , K
)
0.70 0.94 0.88 0.89 0.98 0.94 0.96 0.92
P(12, Ka) 0.60 0.75 0.33 0.68 0.83 0.52 0.63 0.58
P
(
12
G0 , Ka
)
0.75 0.90 0.59 0.81 0.89 0.70 0.75 0.70
P(25, Ka) 0.32 0.79 0.73 0.69 0.80 0.47 0.34 0.71
P
(
25
G0 , Ka
)
0.62 0.91 0.75 0.78 0.91 0.67 0.58 0.77
P(60, Ka) 0.05 0.61 0.35 -0.02 0.84 0.32 0.78 0.60
P
(
60
G0 , Ka
)
0.38 0.92 0.65 0.62 0.97 0.63 0.81 0.79
P(100, Ka) 0.32 0.74 0.33 0.29 0.91 0.64 0.81 0.70
P
(
100
G0 , Ka
)
0.72 0.94 0.70 0.76 0.96 0.79 0.80 0.82
P(12, Q) 0.49 0.73 0.48 0.66 0.81 0.22 0.44 0.49
P
(
12
G0 , Q
)
0.47 0.82 0.59 0.73 0.85 0.32 0.52 0.58
P(25, Q) 0.37 0.77 0.65 0.65 0.79 0.18 0.28 0.59
P
(
25
G0 , Q
)
0.51 0.84 0.64 0.70 0.87 0.29 0.45 0.63
P(60, Q) 0.27 0.64 0.40 0.09 0.85 0.11 0.56 0.48
P
(
60
G0 , Q
)
0.48 0.90 0.55 0.59 0. 95 0.30 0.58 0.63
P(100, Q) 0.38 0.75 0.52 0.34 0.91 0.32 0.59 0.55
P
(
100
G0 , Q
)
0.50 0.88 0.67 0.68 0.93 0.40 0.58 0.65
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Tableau 4 - Caracte´ristiques et re´sume´ des re´sultats pour les champs 9 a` 16.
Re´gion 9 Re´gion 10 Re´gion 11 Re´gion 12 Re´gion 13 Re´gion 14 Re´gion 15 Re´gion 16
l (120, 125.3) (153, 160) (157, 161) (157, 164) (157.2, 164) (162, 169) (172.5, 181) (182, 190)
b (-11, -5) (-21, -11.5) (-35, -31) (-15.4, -10) (-24, -18) (-14, -5) (-15.5, -10.5) (-22.5, -15)
G0 0.88-1.48 0.60-1.98 0.53-0.75 0.69-2.10 0.59-1.22 0.54-1.20 0.45-0.78 0.66-1.00
NH (cm−2) 2.3×1021 2.6×1021 2.6×1021 2.7×1021 3.1×1021 4.2×1021 4.6×1021 2.6×1021
±0.3 × 1021 ±0.7 × 1021 ±0.4 × 1021 ±0.6 × 1021 ±1. × 1021 ±0.9 × 1021 ±1.2 × 1021 ±0.3 × 1021
[C/H] 3.7×10−5 3.6×10−5 3.1×10−5 3.8×10−5 3.2×10−5 3.7×10−5 2.8×10−5 3.6×10−5
±0.2 × 10−5 ±0.3 × 10−5 ±0.4 × 10−5 ±0.3 × 10−5 ±0.3 × 10−5 ±0.6 × 10−5 ±0.3 × 10−5 ±0.2 × 10−5
Nmin (CNM) 39 19 24 20 19 27 23 23
Nmin (WNM) 66 50 52 52 46 56 50 54
m (D) 0.4 0.4 0.4 0.4 0.3 0.3 0.4 0.4
α1 0.1 0.05 0.05 0.05 0.05 0.05 0.05 0.05
α2 0.9 0.95 0.95 0.95 0.95 0.95 0.95 0.95
P
(
12
G0 ,
25
G0
)
0.89 0.91 0.96 0.91 0.91 0.95 0.95 0.96
P
(
12
G0 ,
60
G0
)
0.86 0.86 0.88 0.81 0.90 0.81 0.82 0.92
P
(
12
G0 ,
100
G0
)
0.95 0.93 0.85 0.98 0.96 0.91 0.75 0.92
P(12, K) 0.66 0.76 0.71 0.74 0.78 0.64 0.68 0.75
P
(
12
G0 , K
)
0.80 0.88 0.84 0.87 0.89 0.82 0.90 0.85
P(25, K) 0.52 0.62 0.79 0.62 0.63 0.59 0.80 0.80
P
(
25
G0 , K
)
0.64 0.76 0.87 0.85 0.74 0.68 0.88 0.83
P(60, K) 0.50 0.57 0.92 0.35 0.56 0.32 0.91 0.86
P
(
60
G0 , K
)
0.65 0.75 0.94 0.76 0.70 0.55 0.93 0.94
P(100, K) 0.63 0.69 0.96 0.58 0.67 0.64 0.93 0.85
P
(
100
G0 , K
)
0.82 0.85 0.95 0.88 0.81 0.91 0.88 0.93
P(12, Ka) 0.57 0.71 0.63 0.71 0.78 0.61 0.67 0.61
P
(
12
G0 , Ka
)
0.65 0.83 0.75 0.77 0.87 0.77 0.81 0.72
P(25, Ka) 0.46 0.59 0.68 0.62 0.63 0.58 0.80 0.66
P
(
25
G0 , Ka
)
0.55 0.73 0.76 0.79 0.73 0.66 0.85 0.70
P(60, Ka) 0.48 0.55 0.81 0.42 0.57 0.34 0.89 0.76
P
(
60
G0 , Ka
)
0.59 0.73 0.85 0.74 0.70 0.53 0.83 0.85
P(100, Ka) 0.58 0.66 0.87 0.61 0.67 0.62 0.85 0.73
P
(
100
G0 , Ka
)
0.72 0.83 0.87 0.81 0.80 0.83 0.76 0.83
P(12, Q) 0.43 0.67 0.49 0.60 0.77 0.52 0.56 0.40
P
(
12
G0 , Q
)
0.50 0.76 0.62 0.57 0.84 0.65 0.62 0.50
P(25, Q) 0.34 0.57 0.56 0.57 0.64 0.50 0.71 0.44
P
(
25
G0 , Q
)
0.41 0.69 0.65 0.66 0.73 0.57 0.71 0.47
P(60, Q) 0.36 0.54 0.74 0.46 0.58 0.30 0.78 0.60
P
(
60
G0 , Q
)
0.46 0.70 0.78 0.65 0.69 0.46 0.64 0.68
P(100, Q) 0.45 0.64 0.78 0.59 0.68 0.55 0.68 0.55
P
(
100
G0 , Q
)
0.57 0.78 0.79 0.64 0.78 0.71 0.56 0.65
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Tableau 5 - Caracte´ristiques et re´sume´ des re´sultats pour les champs 17 a` 22.
Re´gion 17 Re´gion 18 Re´gion 19 Re´gion 20 Re´gion 21 Re´gion 22
l (190, 208) (210, 217) (295.5, 300) (302, 307.5) (310.5, 316.7) (314, 320)
b (-16, -10) (-25.3, -13.6) (-21, -13.6) (-21.5, -15.1) (-31.4, -26.7) (-22.6, -17.6)
G0 0.79-3.00 0.58-2.07 0.49-0.94 0.59-1.25 0.68-0.98 0.95-1.70
NH (cm−2) 3.4×1021 3.5×1021 2.1×1021 1.7×1021 1.6×1021 6.0×1020
±0.8 × 1021 ±1.6 × 1021 ±0.7 × 1021 ±0.4 × 1021 ±0.2 × 1021 ±0.3 × 1020
[C/H] 3.9×10−5 3.0×10−5 4.5×10−5 3.2×10−5 3.7×10−5 3.3×10−5
±0.3 × 10−5 ±0.4 × 10−5 ±0.5 × 10−5 ±0.4 × 10−5 ±0.2 × 10−5 ±0.3 × 10−5
Nmin (CNM) 24 25 96 42 33 30
Nmin (WNM) 54 58 56 66 55 52
m (D) 0.3 0.4 0.3 0.5 0.4 0.4
α1 0.05 0.05 0.6 0.15 0.1 0.1
α2 0.95 0.95 0.4 0.85 0.9 0.9
P
(
12
G0 ,
25
G0
)
0.84 0.85 0.92 0.96 0.94 0.98
P
(
12
G0 ,
60
G0
)
0.74 0.89 0.87 0.79 0.85 0.94
P
(
12
G0 ,
100
G0
)
0.95 0.96 0.90 0.78 0.88 0.94
P(12, K) 0.48 0.65 0.81 0.70 0.76 0.56
P
(
12
G0 , K
)
0.76 0.90 0.91 0.90 0.86 0.82
P(25, K) 0.27 0.50 0.90 0.89 0.80 0.64
P
(
25
G0 , K
)
0.52 0.75 0.87 0.95 0.87 0.79
P(60, K) 0.17 0.45 0.87 0.55 0.77 0.46
P
(
60
G0 , K
)
0.34 0.77 0.84 0.78 0.90 0.89
P(100, K) 0.31 0.69 0.91 0.79 0.90 0.78
P
(
100
G0 , K
)
0.65 0.95 0.87 0.76 0.92 0.92
P(12, Ka) 0.51 0.72 0.50 0.65 0.66 0.44
P
(
12
G0 , Ka
)
0.74 0.91 0.59 0.84 0.75 0.72
P(25, Ka) 0.32 0.60 0.64 0.84 0.64 0.51
P
(
25
G0 , Ka
)
0.56 0.83 0.65 0.91 0.72 0.67
P(60, Ka) 0.23 0.55 0.57 0.47 0.63 0.31
P
(
60
G0 , Ka
)
0.39 0.84 0.60 0.72 0.76 0.78
P(100, Ka) 0.37 0.78 0.60 0.72 0.79 0.65
P
(
100
G0 , Ka
)
0.66 0.96 0.62 0.71 0.81 0.83
P(12, Q) 0.48 0.74 -0.17 0.61 0.61 0.37
P
(
12
G0 , Q
)
0.68 0.89 -0.17 0.72 0.66 0.60
P(25, Q) 0.31 0.63 -0.11 0.74 0.54 0.40
P
(
25
G0 , Q
)
0.53 0.84 -0.09 0.77 0.59 0.54
P(60, Q) 0.22 0.59 -0.15 0.42 0.51 0.25
P
(
60
G0 , Q
)
0.36 0.85 -0.11 0.57 0.61 0.64
P(100, Q) 0.36 0.80 -0.16 0.60 0.66 0.52
P
(
100
G0 , Q
)
0.61 0.94 -0.11 0.55 0.66 0.68
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Tableau 6 - Caracte´ristiques et re´sume´ des re´sultats pour les champs 23 a` 27.
Re´gion 23 Re´gion 24 Re´gion 25 Re´gion 26 Re´gion 27
l (332, 340.5) (338.5, 349) (352.5, 358.5) (354, 360) (357.8, 1)
b (8, 16) (19.8, 25) (10.6, 16.6) (17, 26) (-25, -19.5)
G0 0.81-1.66 1.05-3.60 0.94-1.99 0.87-2.49 0.76-1.11
NH (cm−2) 2.4×1021 1.4×1021 4.0×1021 3.1×1021 1.2×1021
±0.5 × 1021 ±0.2 × 1021 ±0.3 × 1021 ±0.7 × 1021 ±0.3 × 1021
[C/H] 4.4×10−5 4.6×10−5 4.8×10−5 4.8×10−5 3.7×10−5
±0.2 × 10−5 ±0.2 × 10−5 ±0.3 × 10−5 ±0.4 × 10−5 ±0.4 × 10−5
Nmin (CNM) 19 19 20 19 21
Nmin (WNM) 48 42 48 40 50
m (D) 0.4 0.3 0.4 0.3 0.4
α1 0.05 0.1 0.05 0.05 0.05
α2 0.95 0.9 0.95 0.95 0.95
P
(
12
G0 ,
25
G0
)
0.99 0.88 0.98 0.96 0.86
P
(
12
G0 ,
60
G0
)
0.95 0.23 0.90 0.84 0.83
P
(
12
G0 ,
100
G0
)
0.97 0.81 0.96 0.91 0.84
P(12, K) 0.76 0.49 0.70 0.71 0.84
P
(
12
G0 , K
)
0.87 0.85 0.89 0.91 0.93
P(25, K) 0.81 0.45 0.70 0.70 0.82
P
(
25
G0 , K
)
0.87 0.70 0.86 0.90 0.83
P(60, K) 0.66 -0.18 0.46 0.54 0.88
P
(
60
G0 , K
)
0.81 0.18 0.65 0.81 0.92
P(100, K) 0.69 0.07 0.60 0.64 0.91
P
(
100
G0 , K
)
0.84 0.75 0.80 0.93 0.93
P(12, Ka) 0.63 0.38 0.72 0.71 0.84
P
(
12
G0 , Ka
)
0.76 0.75 0.89 0.86 0.92
P(25, Ka) 0.69 0.35 0.72 0.71 0.84
P
(
25
G0 , Ka
)
0.76 0.61 0.87 0.88 0.86
P(60, Ka) 0.51 -0.23 0.48 0.58 0.77
P
(
60
G0 , Ka
)
0.69 0.09 0.67 0.83 0.82
P(100, Ka) 0.54 -0.00 0.82
P
(
100
G0 , Ka
)
0.72 0.64 0.82 0.92 0.83
P(12, Q) 0.59 0.19 0.71 0.65 0.62
P
(
12
G0 , Q
)
0.72 0.68 0.89 0.82 0.70
P(25, Q) 0.64 0.22 0.71 0.65 0.66
P
(
25
G0 , Q
)
0.71 0.57 0.86 0.84 0.68
P(60, Q) 0.47 -0.39 0.47 0.52 0.62
P
(
60
G0 , Q
)
0.63 -0.10 0.65 0.78 0.65
P(100, Q) 0.49 -0.19 0.61 0.62 0.66
P
(
100
G0 , Q
)
0.67 0.47 0.81 0.88 0.66
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